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Resumen

La corona es la capa mas externa de la atmoslera del Sol, formada por
un plasma relativamente tenue (n, = 105 %cm™) v de alta temperatura
(T > 10%°7K). El plasma coronal, confinado v calentado por los campos mag-
néticos generados predominantemente en la region convectiva solar. exhibe u-
na gran variedad de fendmenos de plasma que a su vez abarcan regimenes muy
diversos (colisionales, colectivos, estacionarios, impulsivos, emision térmica,
emision coherente, etc.). Asi, el modelado del plasma coronal puede hallar
stt descripeion mas adecuada tanto en el enfoque cinético, como en la aproxi-
macion magnetohidrodinamica (MHD). dependiendo del fendmeno particular
que se vestigue,

En este contexto, presentamos el estudio v modelado de fendmenos coro-
nales en dos escalas espacio-temporales muy diferentes. Por un lado. un mod-
clo para la ordenada v estable estyuctura coronal a gran escala (1 - 10R . ).
Por otro lado, un modelo para fenémenos impulsivos de pequena escala
(<~ 0.1R.) que tienen lugar durante fulquraciones solares.

Los estudios presentados requieren del uso de distintos marcos tedricos
de fisica de plasmas (MHD en el primer caso. teoria cinética en el segundo).
asi como de datos observacionales de distinto rango espectral (nltravioleta
v luz blanca en el el primer caso, ondas de radio v ravos N en el segundo).
En ambos casos desarrollamos modelos teoricos semi-cmpiricos, v derivamos
predicciones observables que cotejamos con datos observacionales recientes.

PALABRAS CLAVE: Fisica de Plasmas. Fisica Solar.



Abstract

The solar corona. being the outer laver of the solar atmosphere, is (ormed
by a relatively tenuous plasma (1, = 10°~?cin™?) at very high temperatures
(T > 10°°7K). The coronal plasma, confined and heated by the magnetic
fields generated in the underlying convective region, exhibits a wide variety
of plasma phenomena which, in turn, display a diversity of physical regimes
(collisional, collective, stationary, impulsive, thermal emission, coherent e-
mission, etc.). Hence, coronal plasma modeling may find its more appropriate
description either by a kinetic approach, or under the magnetohydrodynam-
ical (MHD) approximation. depending upon the particular processes under
consideration.

Within this context, we present the study and modeling of coronal plasma
phenomena at two very different space-time scales. On one hand, we present
a model for the ordered and steady large-scale (1 — 10Rg) coronal structure.
On the other hand, we present a model for small-scale (< 0.1Rg) impulsive
phenomena, which take place during solar flares.

The studies presented in this thesis require the use of diftferent plasma
physics theoretical frameworks (MHD in the first case, kinetic theory in the
second one). as well as the use of observational data at different spectral
ranges {ultraviolet and white light in the former case, radio waves and X
rays in the later one). In both cases, we developed semi-empirical theoretical
models and derived observable predictions that we compared with recently
available observational data.

KEYWORDS: Plasma Physics, Solar Physics.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1 El Sol

1.1.1 La corona solar y el viento solar

Il Sol. como toda estrella. es una eslera de plasma. generada por una gran
cantidad de masa que se e acumulando por auto-gravitacion. Fventual-
mente, la presion v temperatura en su centro [ueron lo suflicientemente ele-
vadas como para iniciar procesos de fusion nuclear. Actualmente el Sol se
encuentra en un estado de equilibrio energético. la temperatura en su centro
provee una tasa de produccion de energia nuclear que balancea exactamente
la tasa de emision de energia por radiacion en su superficie. Al mismo tiem-
po. el Sol se halla en equilibrio mecanico. la fuerza de explosion nuclear en
el centro. balancea la implosion debida a auto-gravitacion.

Denominamos niicleo™ solar entonces a aquella region del Sol en la cual
la temperatura es lo suficientemente alta como para generar una tasa de pro-
duccion de energia nuclear apreciable. El nicleo del Sol contiene aproximada-
mente un décimo de su masa total, v la temperatura Hega a los 15 millones
de grados. La energia alli producida comienza a viajar en forma de radiacion
hacia ¢l exterior. En un punto de su viaje al exterior la radiacion llega a
una zona de la atmosfera solar muy densa en JT7. que se torna opticamente
gruesa en esa zona. El mecanismo de transporte energético por radiacion se
vuelve ineficiente v el Sol recurre a la conveccion. En la zona convectiva el
plasma forma corrientes de plasma calientes ascendentes v mds frias descen-
dentes, Fsta circulacion de plasma no genera transporte neto de materia.
pero sihay un transporte neto de calor hacia el exterior del Sol (transporte
convectivo). La apariencia “granular™ del Sol cuando es visto en luz blanca
provee evidencia observacional de tales movimientos convectivos en las capas
externas del Sol.

Pov encima de la zona convectiva. el transporte vadiativo es nuevamente
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eliciente, a medida que la densidad de masa local disminuye. En un punto
dado el Sol se torna épticamente delgado, y los fotones logran escapar, esto
define la denominada fotdsfera. Localizada a unos 700.000 km (1R.) del
centro del Sol, el espesor de la fotdsfera es de un milésimo del radio solar.
De modo que la fotdsfera es o que vemos a simple vista como la “supetficie”
del Sol, que luce bien definida debido a su delgado espesor (en compracién
con ¢l radio solar).

La fotdsfera es la superficie del Sol en cuanto a la radiacién respecta, pero
no se puede decir lo mismo de la materia. Existe plasma solar por encima
de la fotoslera, conformando la cromdsfera, la region de transicion (RT) vy,
finalmente. la corona. La cromoésfera es una zona de 2000km de espesor,
caracterizada por una temperatura del orden de 8 x 103K, y una densidad
decreciente de 107¢cm=% a 10''em~3. El limite superior de la cromdsfera es
la region de transicion (RT), una delgada capa de unos 300km de espesor,
en la que la temperatura crece abruptamente de ~ 10K a ~ 10°K, mientras
que la densidad decrece de ~ 10''em™ a 10%m™3, siendo la presién aprox-
imadamente constante. Por encima de la RT, la corona se extiende hacia el
medio interplanetario, con temperaturas y densidades basales del orden de
105K v 10%cm™3, respectivamente.

Debido a su alta temperatura, el plasma coronal se halla altamete ioniza-
do. compuesto por un 90% de H, 10% de He, y menos de 1% de iones més
pesados, como O, Mg, Si, etc. De los nimeros carcteristicos de densidades
detallados mads arriba, es evidente que existe un enorme gradiente de presion
entre la fotdsfera y el medio interestelar, lo cual no permitiria en principio la
existencia de la corona. No obstante, los complejos movimientos convectivos
del plasma solar por debajo de la fotdsfera, dan lugar a una compleja dis-
tribucién de lineas magnéticas. Estos se alzan, en forma de lazos cerrados,
atravesando la RT y poblando la corona. Estos lazos coronales, firmemente
“atados” por debajo de la cromasfera, ejercen fuerzas electromagnéticas so-
bre el plasma coronal ionizado. Es precisamente la existencia de esta intensa
actividad magnética solar la que contiene al plasma coronal. Las lineas mag-
néticas son por supuesto todas cerradas, pero algunas se cierran muy cerca de
la fotésfera, mientras que otras lo hacen en el espacio interplanetario o inclu-
so el espacio interestelar. Estas lineas pueden considerarse como “abiertas”
para el andlisis de la dindmica coronal en las cercanias del Sol (1 — 10Rg).
Las estructuras magnéticas cerradas se presentan en todas las escalas espa-
ciales < 1R.,. El plasma coronal es confinado por las estructuras cerradas,
v también escapa al medio interplanetario siguiendo las estructuras abiertas.
formando el denominado wiento solar.

La estructura coronal no presenta un estado estacionario, sino que su
conplejidad cambia con el tiempo en forma ciclica. La actividad coronal
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presenta un ciclo de actividad de unos 11 aios, habiéndose alcanzado el
tltimo minimo en 1996. Durante el minimo de actividad la estructura coro-
nal alcanza un estado espacialmente organizado. Las altas latitudes (regiones
polares) estian dominadas basicamente por campos magnéticos abiertos. v las
latitndes mas cercanas al ccuador por estructuras cemradas. Estas son con-
figuraciones de arcos magnéticos cerrados con bases de polaridad opuesta
en torno del ecuador. rodeadas por estructuras magnéticas abiertas que tas
rodean v se extienden al medio interplanetario. Estos arcos magnéticos cerra-
dos. denominados chorros (o “streamers”™) coronales, se alzan sobre la “linea
neutra” ecuatorial (la region fotosférica en torno de la cual se invierte la po-
laridad magnética de las lineas que conforman los arcos cerrados). Durante
el minimo, un “cinturon™ de streamers ccuatoriales domina la estructura
coronal desde el ecuador hasta latitudes medias. Ta zona cerrada de estos
streamers llegan a alturas de 1.5 — 2.5R.. por encima de la fotdsfera. v la
extension latitudinal de la base de su zona cerrada puede extenderse hasta
~ 240° alrededor del ecuador. Estas enormes estructuras son relativamente
estables. siendo observadas durante meses en torno de los minimos de ac-
tividad solar. Rodeando estas estructuras cerradas, se extienden estructuras
magnéticas abiertas que se tornan paralelas al ecuador por encima del pi-
co del streamer, conformando la hoja de corriente interplanetaria (va que a
ambos lados del ecuador las polaridades se invierten).

Para estudiar esta variacion latitudinal de la morfologia coronal durante
el minimo solar, se disend la mision espacial Ulysses. Fue lanzada en 1992, v
es la inica mision que ha salido del plano de la ecliptica. al imenos a escala
interplanctaria.  Ulysses  fue disenada para orbitar en torno al Sol en un
plano aproximadamente perpendicular al de la ecliptica. a fin de observar
las variaciones del viento solar con la latitud. Entre 1994 v 1995, cerea de
nitnimo solar, Ulysses logro observar todas las latitudes entre el polo sur v
el norte.

Entre los resultados mas importantes, Ulysses encontré que el viento
solar tiene dos componentes claramente diferenciadas. La denominada com-
ponente rdpida, claramente asociada a los agujeros coronales polares. v carac-
terizada por ser relativamente uniforme v estable. Su velocidad media es de
unos ~ 800km/sec. La componente lenta, mucho mas variable en términos
de temperatura. composicion, ¢ intensidad magndética. tiene una velocidad
media de orden ~ 400km/sce, v se observa en las regiones ccuatoriales. La
transicion entre ambas componentes ¢s muy abrupta (unos pocos grados).
ocurriendo en unos £20° en torno del ecuador. La componente rdpida es
considerada como la componente “normal”™ proveniente de las regiones po-
lares, mientras que la componente lenta estd asociada a estructuras abierias
transitorias. que emergen de las zonas que rodean a los streamers coronales.
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L.a componente ripida exhibe anisotropias muy fuertes en la temperatura
microscopica de los protones e iones pesados que la componen, mientras que
la componente lenta es aproximadamente isotrépica. Las colisiones parecen
cumplir un rol central en la componente lenta, manteniendo temperaturas y
velocidades de viento aproximadamente iguales para todas las especies. Las
zonas abiertas en torno de los streamers coronales son presuntamente las
fuentes de la componente lenta del viento.

A distancias del orden de ~ 2UA en las que Ulysses se mueve, se verif-
icO una intensidad magnética aproximadamente independiente de la latitud.
indicando que a tales distancias el campo magnético solar es basicamente uni-
forme. Esto constituye un resultado muy importante e inesperado. Ulysses ha
completado entre 2000 v 2001, cerca del maximo solar, su segundo barrido
latitudinal. De esta forma, se esperan resultados muy interesantes en los
proximos meses, cuando los datos de maximo sean comparados con los de
minimo solar mencionados precedentemente.

El estudio de los streamers coronales resulta entonces muy relevante, ya
que brinda la oportunidad de analizar el plasma coronal en su transicion entre
diversos regimenes. La dinamica de los streamers abarca asi el equilibrio
entre zonas magnéticas cerradas y abiertas, la transicion del viento rapido
al lento y, debido a su gran extensién radial, implica la consideracién del
gradiente radial de densidades. A pesar de esto, los streamers no han sido
estudiados en tanto detalle como otros fendmenos solares mas localizados
y transitorios. El estudio de los streamers es especialmente relevante en la
epoca de minimo, cudndo estas estructuras representan la caracteristica mas
evidente de la estructura coronal global. El ltimo periodo de minimo solar
(1996), contd con la entonces recientemente lanzada mision SoHO, lo cual
contribuvo a reactivar el estudio de las propiedades del minimo solar.

La radiacion proveniente de la corona solar es extremadamente débil, el
cociente entre el brillo coronal y el brillo medio del disco alcanza un valor
maximo de ~ 107, disminuyendo a 10~% a un didmetro solar de distancia de
la fotosfera. En un dia tipico, el brillo del cielo es 3 a 5 6rdenes de magnitud
superior al de la corona. El descubrimiento temprano de la corona (previo a
la era espacial) se debe al hecho completamente fortuito de que la Luna y el
Sol presentan a la Tierra un tamano angular casi idéntico. Esto constituye a
la vez una casualidad realmente extraordinaria y un arreglo muy conveniente
para observar la corona desde la Tierra en todo su esplendor durante eclipses
totales.

La emision proveniente de la corona tiene diversos origenes, suele pen-
sarse como una combinacion de ‘diferentes coronas’, contribuyendo cada una
con una emisividad generada por un mecanismo fisico particular. Dos de
estas emisiones serdn de interés en el caso del modelado global de la corona,
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las denominadas corona-K v corona-E. La corona-K consiste en un espectro
de emision continuo fuertemente polarizado, que resulta de la deflexion de la
intensa luz fotosférica por parte del gas coronal. Esta luz estaria polarizada
en un 100% si el Sol visible fuera una fuente puntual, y la deflexion ocurriese
en un angulo de 7/2. Debido al tamano extendido del Sol v a la com-
plicada geometria coronal, la corona-K presenta una polarizacion bastante
menor que el 100% v variable. dependiendo de la parte de la corona que se
observe. La corona-K es observable mediante corondgralos terrestres v oespa-
ciales. La corona-T representa auténtica emision coronal. es decir. resultado
de decaimientos electronicos que ocurren en los iones que constituyen el plas-
ma coronal. La intensidad total de la corona-E. integrada en todo su rango
espectral, es muy débil. Sin embargo, la emision de la corona-Io esta con-
centrada en lineas aisladas espectralmente, lo cudl hace que ésta sea visible
utilizando filtros muy angostos centrados en las lineas de interés. Ta corona-
2 es mejor observada por telescopios espaciales equipados con coronogralos
v filtros adecuados, como los instrumentos UVCS (Ultraviolet Coronograph
Spectrometer) v LASCQ, ambos a bordo de la nave espacial Soll0).

En este contexto, presentamos el desarrollo de un modelo MITD. ax-
isimétrico v estacionario, capaz de reproducir la estructura global del campo
magnético coronal v del viento solar. Dicho modelo contendra solo los efectos
fisicos mas relevantes a gran escala, v utilizard condiciones de contorno de
campo magnético, densidad v temperatura derivadas observacionalmente. Tl
objetivo es explorar la capacidad de prediccion de las caracteristicas globales
salientes de la corona solar, mediante un modelo relativamente simple. Mis
especilicamente, aspiramos a reproducir por un lado la estructura bimodal
de la corona, determinada por agujeros polares v chorros (streamers) ecu-
atoriales. v por otro lado las componentes rvapida v lenta del viento solar.
Il enfoque propuesto sera de minimizacion Lagrangiana, a diferencia de los
enfoques tedricos existentes que integran en forma numérica directamente las
ccuactones NTHD (ej: Wang et al. 1998). La capacidad predictiva del modelo
debe testearse con prediceiones de emisividad en rangos espectrales relevantes
a la corona extendida. siendo los mas intensos 1a luz hlanca polavizada v 171
Lya (en el rango UV). Las emisividades en estos rangos (estean tanto la
distribucion de densidades (luz blanca) como el campo de velodidades del
viento (Lya ). Proponemos entonces obtener imdgenes artificiales a partiv
de nuestro modelo en ambos rangos espectrales.
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1.1.2 Fulguraciones solares

Las fulguraciones solares (FSs) son fenémenos muy espectaculares que in-
volucran una rica variedad de procesos fisicos. Durante las mismas, se liberan
en la corona solar enormes cantidades de energia magnética (hasta 10*erg)
en lapsos relativamente breves (10273 s). Como comparacién, la potencia
radiativa total en la superficie del Sol, es de unos 4 x 10%%erg sec™!. Si bien
parte de esta energia se transfiere a energia cinética y térmica del plasma
coronal, una fraccién importante de la misma (hasta 10%8erg) se invierte en
la generacidon de haces de electrones de alta energia. Estos haces se propa-
gan siguiendo las intensas lineas de campo magnéticas locales, provocando
a su paso la ignicion de diversos procesos no-lineales. Entre estos procesos
se encuentran la generacion de turbulencia de plasma y la emisién de radio
ondas, temas de estudio de la presente tesis.

Las regiones activas (RAs) se extienden desde profundos niveles en la
fotosfera hasta la corona, y se caracterizan por una intrincada distribucion
de arcos magnéticos, topoldgicamente entrelazados entre si. Estas regiones
almacenan enormes cantidades de energia magnética, que en presencia de
inestabilidades puede liberarse en forma impulsiva duramte FSs. Las obser-
vaciones mas modernas, que tienen una alta resolucion espacial, revelan que
los arcos magnéticos son en efecto estructuras fundamentales de las regiones
activas. En una region activa se encuentra una enorme y compleja poblacién
de arcos, que existen desde escalas espaciales muy pequenas hasta estructuras
del orden del radio solar. Como sabemos, en plasmas altamente conductores
(tal el caso del plasma solar), se verifica la propiedad de congelamiento de
las lineas de campo magnético a la materia, es decir, las lineas de campo
magnético acompanan a la materia. De modo que cada vez que vemos u-
na imagen solar en rayos X donde se observe un arco de materia, debemos
recordar que estan presentes, con la misma geometria, los arcos de campo
magnético. La gran mayoria de las fulguraciones no son muy intensas en
luz blanca, en realidad emiten en mucho mayor medida en lineas espectrales
como F,, asi como en las bandas del ultravioleta extremo y rayos-X blandos.
Con ¢l advenimiento de las observaciones desde el espacio, desde 1960 hasta
la fecha, el volumen disponible de datos observacionales sobre este fendmeno
ha crecido dramaticamente. No obstante, el desarrollo de modelos tedricos
que permitan comprender este volumen de observaciones no ha acompanado
¢l crecimiento explosivo de las mismas.

Las fulguraciones son clasificadas para propdsitos practicos en dos grupos:
las pequenas (o compactas) y las grandes (o eruptivas). Una fulguracion
pequena normalmente ocurrird en forma de un pequefio arco en la baja corona
v la emisidn estara confinada basicamente al plasma en el arco. El mecanismo
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de disparo y de liberacion de energia se presume de todas maneras similar
al de las fulguraciones grandes. En contraste, una fulguracion grande esta
usualmente asociada con una prominencia eruptiva. Una prominencia es una
estructura elongada de material con densidad y temperatura cromosféricas,
soportada a alturas coronales por fuerzas magnéticas. Estas estructuras son
claramente observables en imagenes en H,: en absorcion para fulguraciones
en el disco solar y en emision para fulguraciones sobre el limbo. En estas
fulguraciones eruptivas, la emision en rayos X ocurre en una arcada a lo
largo de la prominencia con los arcos individuales orientados mas o menos en
angulo recto con respecto al eje mas largo de la prominencia. Paralelamente.
se enfatiza la emision en H, en las bases de los arcos, formando de esa manera
dos “bandas™ a ambos lados de la prominencia. Estas bandas de emision se
separan mientras la fulguracion progresa con arcos cada vez mas grandes v
elevados que continuan emitiendo en rayos X.

zona de aceleracion arco pre-
de electrones existente

arco
CmCI'gCKI(i i

NS N S

polaridades magneticas

Figura 1.1: Arcos coronales en movimiento reconectan en regiones activasy
aceleran electrones

El mecanismo fisico que se presume vinculado con la liberacion impulsiva
de energia magnética durante fulguraciones solares es el de reconexion mag-
nética. Tipicamente, en una region activa puede darse una configuracion de
arcos en crecimiento v arcos pre-existentes, como se indica esquematicamente
en la Figura 1.1. A medida que dos lineas de campo magnético de sentido
opuesto se acercan, se produce una region de rotor de campo magnético muy
elevado v, lo cual implica una alta densidad de corriente. Por lo tanto existe
también un campo eleéctrico y una aceleracion muy intensa de electrones.
los cuales conforman un haz de alta energia que atravesara la corona solar
guiado por las lineas de campo magnético que forman los arcos. Una vez
que la energia magnética es liberada, el plasma coronal es calentado local-
mente a temperaturas del orden de 107K, Los haces de electrones viajan a
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través de la corona y llegan hasta la cromosfera. Debido al rapido incremen-
to en la frecuencia colisional, los haces de electrones son frenados en esta
zona, transformando su energia fundamentalmente en energia térmica cro-
mosférica, y una fraccion menor en fotones X de alta energia (rayos X duros)
por bremsstrahlung no térmico. De esta manera, luego de la fase impulsiva de
la fulguracion, la atmosfera solar local se encuentra muy perturbada respecto
de la atmosfera de Sol tranquilo. Las densidades internas de los arcos mag-
néticos incrementan su densidad local a valores cercanos a los cromosféricos
~ 10" — 10" em™3, proceso conocido como “evaporacion cromosférica”. Los
fisicos solares abocados al estudio de fulguraciones solares, generan modelos
atmosféricos capaces de describir las observaciones SXT de las mismas.

AQNINO3UA

"‘1 s .w’wﬁ

gnromostghegtc at

“ m“‘-& W0hem? |

Figura 1.2: Esquema de una fulguracion, y los diversos mecanismos de
emision asociados a la aceleracion de electrones. La emision decimétrica
(DCIM: 1-3GHz) es generada en forma coherente por los haces de electrones
acelerados. Las emisiones de radio ITI y RS corresponden al mismo fenémeno
pero a mayores alturas (menores densidades). Las emisiones de rayos X-duros
(HXR) se producen en la base de los arcos fulgurantes cuando los haces de
electrones que generan emision DCIM arriban a la cromésfera. Fuente: Bas-
tian et al. (1998)

Los haces de electrones supratérmicos generados durante fulguraciones
solares (FS) son entonces responsables de una variedad de mecanismos de
radiacion, desde rayos X duros (RXD) hasta radio frecuencias, indicados es-
quematicamente en la Figura 1.2. El estudio de los distintos procesos provee
informacion ttil sobre aspectos complementarios de la funcion de distribucion
de los electrones del haz. Los haces de electrones supratérmicos son inyecta-
dos en la alta corona. A medida que atraviesan la atmdsfera solar perturbada
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generan turbulencia de Langmuir. perdiendo en este proceso (segin veremos
en la presente tesis) menos del 10% de su energia inicial. De modo que estos
haces tienen energia suficiente para llegar a la cromaosfera. T esta zona.
la frecuencia colistonal se incrementa abruptamente produciendo el rapido
frenamiento colisional del haz con la consiguiente emision de fotones por
breemstrahlung supratérmico, generandose una importante emision en ravos
X duros (RXD). Las observaciones astrofisicas muestran que el espectro de
RXD durante tales eventos sigue una ley de potencias. es decir

[(():(l(_i (1.1

donde T{(e) es el flujo de fotones (fotones cm™2 seg™" keV' ™) en funcion de
la energia e (keV). La emision de RXD viene determinada por el espectro
en altas energias del haz de electrones inyectado, de modo que las observa-
ciones nos proporcionan informacion sobre esta zona del mismo. A partir de
consideraciones tedricas, puede mostrarse que para explicar el flujo medido
de RXD. la zona de altas encrgias de la funcion de distribucion del haz de
clectrones debe seguir también una ley de potencias (Tandberg-Tlanssen &
Fmslie. 1988). es decir

Fha:('r) = '_‘"_2() { E2)

donde v es la velocidad de los electrones (suponemos un haz unidimensional
perfectamente colimado). Ademds puede mostrarse (Tandberg-Hanssen &
Emslie, 1988) que la relacion entre 0 v 3 es 6 = 3+ 1. A partir de andlisis
de espectros en RXD para diflerentes eventos, se sigue que los valores de
i tipicamente estan en el rango 3 — 7. Tomaremos como un 3 tipico ¢l
valor 1 = 4. Consistentemente, cuando consideremos modelos particulares
para la funcion de distribucion. utilizarenios para la parte de altas energias
precisamente la lex de potencias de la ecuacion (1.2) con el valoy K
(Bastian ¢t al., 1998).

Las observaciones de lulguraciones en RXD se realizan con gran res-
olucion desde el espacio, como por ejemplo con los instrumentos TTXRB-
S/SMM (Hard X-Ray Burst Spectrometer a bordo de la Solar Maximum
Mission). v del BATSE/CGRO (Burst and Transient Source Experiment a
bordo del Compton Gamma Ray Obhservatory). Los datos en RXD revelan
que las energias tipicas de los electrones acelerados son > 20kev. Asimismo.
el flujo total de encrgia de los haces involucrados se encuentra en el rango
10" =10 erg sec™ em™? (Aschwanden et al.. 1995). Utilizaremos estos valores
tipicos ¢n nuestros modelos.

Similares a los eventos de radio asociados a fulguraciones solares. los cven-
tos de tipo TTI (Tandberg-Hanssen & Fmslie. 1988) son uno de los eventos
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solares mas frecuentes en frecuencias de radio. Tipicamente comienzan a fre-
cuencias de algunos cientos de MHz y caen rapidamente a frecuencias menores
a 1 MHz. A menudo se observan simultaneamente radiaciones cuyo cociente
de frecuencias es como 1:2 aproximadamente. Estas emisiones se interpretan
como el trazo del paso de haces de electrones que derivan alejandose del Sol
v. consistentemente con ello. no se correlacionan fuertemente con eventos de
RXD (a diferencia de los eventos de radio de F'Ss). Asimismo, se observan
variantes de estos estallidos de tipo T1T que comienzan con frecuencias bajas
v evolucionan a frecuencias altas, denominados eventos “RS”™ (reverse slope).

Los [isicos solares coinciden en que la causa de los eventos de radio
resenados, se deben a la interaccion de los haces de electrones supratérmicos
mencionados con la atmdsfera solar a medida que la atraviesan. La interac-
cion coulombiana los hace inestables, dando lugar por ejemplo al crecimiento
de ondas de Langmuir (ondas de plasma de [recuencia igual a la frecuencia
de plasma electrénica), o de ondas idnico-acisticas (ondas i6nicas de plasma,
de muy baja frecuencia). Estas ondas de plasma pueden luego transformarse
en radio ondas de frecuencia igual a la frecuencia de plasma local o sus ar-
moénicos. La generacidn de radio ondas de frecuencia igual a la de plasma es
el resultado de la aniquilacion de una onda de Langmuir y una onda iénico-
acustica, mientras que la emision de frecuencia doble a la del plasma es el
resultado de la aniquilacion de dos ondas de Langmuir. Para parametros ade-
cuados en lazos magnéticos fulgurantes sobre regiones activas, la frecuencia
de segundo arménico resulta estar en el rango 0.5 — 3GHz.

Otro mecanismo posible para la generacion de radio ondas, es la radiacion
girosincrotron incoherente causada por electrones describiendo trayectorias
espirales en torno de lineas de magnéticas. En regiones activas fulgurantes,
los valores caracteristicos para densidad de particulas e intensidad magnética
son tales que las frecuencias ciclotrén pueden resultar comparables y may-
ores a las de segundo arménico de plasma. Sin embargo, se encuentra que las
emisiones de giro-sincrotrén (y otros mecanismos incoherentes de emision)
tienden a ser fuertemente re-absorbidos (y su intensidad resultante fuerte-
mente disminuida) a medida que la frecuencia decrece (Bastian et al., 1998).
Asi. la emision de girosincrotron en fulguraciones solares resulta ser prepon-
derante a [recuencias en el rango 5 — 10GHz y mayores (rango centimétrico-
milimétrico). Por debajo de los 3GHz (rango métrico-decimétrico), la emision
de radio ondas resulta dominada por el mecanismo coherente de emisién en
segundo armonico de plasma (Bastian et al., 1998). Debido a su cardcter de
proceso incoherente, establecer la relacion entre la energia de los electrones
de haces y la emisividad de girosintrotron resultante, es un calculo relati-
vamente directo que, si bién es muy engorroso, puede realizarse mediante
computadoras de alto poder de computo. En el caso de la emisién debida
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a turbulencia de plasia generada por los haces. v precisamente por deberse
un mecanismo coherente, establecer esta relacion causa-electo (tema de la
presente tesis) es un tema mucho menos directo.

Los haces de electrones juegan asi un rol fundamental en las teovias de
fulguraciones solares v eventos de tipo ITI, pudiendo en principio explicar una
gran variedad de fendmenos que ocurren durante las mismas. Por supuesto
que las radio ondas no son la tinica emision que resulta de una fulguracion so-
lar. La correlacion temporal de las observaciones a distintas frecuencias revela
clavamente que estas emisiones son tas huellas del mismo haz de electrones
en su paso a traves de la atmosfera solar. La rica variedad de longitudes de
onda generadas nos habla de ta diversidad de fendmenos fisicos involucrados
en la interaccion del haz con la atmosfera.

Fxisten desacuerdos significativos entre el mimero v la encrgia en elec-
trones supratérmicos que se requieren para predeciv correctamente las emi-
siones de radio v las de TIXR asociadas. Suponiendo modelos de thick-target.
las mediciones de IXR permiten estimar la energia de los haces de electrones
involucrados. Para dichos haces. los modelos de turbulencia v radio ondas ex-
istentes predicen emisividades de radio dos o tres ordenes de magnitud mas
altas de lo que se observa (Emslie & Smith, 1984: Hamilton & Petrosian.
1987).

En este marco, v en parte con el objetivo de investigar las causas de este
desacuerdo, desarrollamos un modelo no-lineal de generacion de turbulencia
de plasma por haces de particulas encrgéticas. Nuestvos modelos, aplicables
a lulguraciones solares v eventos de tipo IT1L son estacionarios v unidimen-
sionales, considerando consistentemente las colisiones coulombianas (contra
el plasma ambicental) v el electo de la interaccion no-lineal entre ondas de
Langmuir v los electrones de alta energia (relajacion cuasilineal).  Asimis-
mo. desarrollamos cdleulos de emisividad en el segundo armonico de plasma
debido a la turbulencia de Langmuir excitada. Estos modelos involucran di-
versos procesos no-lineales de intevaccion entre la turbulencia de Tangmuir
excitada por el haz v ondas ionico-acisticas. permitiendo que se produzea
el fendmeno de emision en el segundo armonico por coalescencia de ondas
de Langmuir con distinto vector de onda. Un objetivo central de nuestro
estudio sera el de contribuir a una prediccion de radio ondas consistente con
las observaciones en HXR.
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1.2 Fisica de plasmas

Un plasma es un gas a temperaturas lo suficientemente altas para que sus
atomos constitutivos se encuentren mayoritariamente ionizados. El gas resul-
tante esta constituido por particulas no neutras, los iones (con carga positiva)
y los electrones libres (negativos). De esta forma, una de las fuerzas de in-
teraccion entre las particulas es de largo alcance (coulombiana). Por este
motivo, la fisica de plasmas resulta radicalmente diferente a la de fuidos
neutros.

El estudio tedrico de la fisica de plasmas abarca una variedad de fenémenos
v una diversidad de regimenes. Referimos al lector a los libros clasicos en
el tema, tales como Nicholson (1983) o Krall & Trivelpiece (1973). Asimis-
mo, existen diversos libros que discuten la fisica de plasmas en el contexto
especifico de la corona solar, tales como Tandberg-Hanssen & Emslie (1988)
o Priest (1982).

La presente seccion introduce aquellos aspectos basicos de fisica de plas-
mas que ser’an utilizados en la presente tesis. Esta seccion no pretende en-
tonces constituir una introduccién completa al tema, sino de ciertos aspectos
tedricos de fisica de plasmas que serdn centrales para nuestro trabajo.

1.2.1 Descripcién cinética

Un plasma es un sistema de particulas cargadas con una densidad lo sufi-
cientemente alta como para que las fuerzas de largo alcance (coulombianas)
entre ellas sea un factor determinante de la evolucién y de las propiedades
estadisticas de dicho sistema. Al mismo tiempo, la densidad debe ser lo su-
ficientemente baja como para que la fuerza que cada particula siente debido
a sus vecinos cercanos sea despreciable frente a la ejercida por el resto del
sistema.

Un plasma es pues un sistema de N particulas compuesto por distintas
especies «, y para tratarlo puede recurrirse a una descripcién estadistica. In-
troducimos entonces la funcidn de distribucion de una particula de la especie
«, fo. como la densidad de particulas de la especie o en funcion del tiempo
en el espacio 6-dimensional (x, w), es decir, de tal manera que

na(%,1) om™) = [ dw fo(x,w,1) (13)
es la densidad volumétrica de particulas de la especie . Ahora bien. las
particulas del plasma estan cargadas y son afectadas por los campos electro-
magnéticos externos presentes. Pero el propio plasma genera una densidad
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de carga (pin) v una densidad de corriente (J;,,,), autoconsistentes con la
distribucion de particulas del mismo, dadas por las expresiones

(Pint)(x,1) = an/dw falx.w.1) (1.4)
(T (x,1) = an/(lw W fa(x, W, 1) (1.5)

donde ¢, es la carga eléctrica de la especie o. De modo tal que los campos
totales que actiian sobre las particulas del plasma son

E(X, f‘) = Er:;rl(x: ") + (Einl.)(x~ I) (1 .6)

B(x.!) = Buu(x.1)+ (Biu)(x.1) (1.7)

que satisfacen las ecuaciones de Maxwell

V- -E(x.t) = 4zwp(x,1) (1.8)
V x B(x,1) = ;%ﬁ(—ﬁ(x.n (1.9)
donde
/)(X, t) = pnmt(xa [‘) + (pint) (X, l‘) (1']0)
J(X,t) = J,;;,,g(x, ’.) + (J,-,,,)(x,l.) (]]])

Con estas consideraciones, puede mostrarse que una ecuacion cinética
apropiada para el estudio de un plasma es la ecuacion de Boltzmann (IKrall
& Trivelpiece, 1973)

0fa Ofa | Fa O0fa _ (0/a 5
ot W ox * me, Ow (7 ¢ (1.12)
F.=g+1qa (E+V):_B)

donde m,, es la masa de la especie o, v F,, representa la fuerza que sienten
las particulas debido a las fuerzas de volumen de la gravedad v el clecto
electromagnético conjunto de todo el plasma v el gencrado por las luentes
externas.  El efecto colectivo de todo el plasma sobre una particula estd
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considerado al escribir la fuerza de Lorentz incluyendo los campos autocon-
sistentes. El miembro derecho representa el efecto de unas pocas particulas
muy cercanas a la posicion x. Como los campos E y B dependen de la fun-
cion de distribucion, la ecuacién de Boltzmann acoplada con las ecuaciones
de Maxwell constituyen un sistema de ecuaciones no-lineales para la funcién
de distribucion de particulas.

La ecuacion de Boltzmann se deduce a partir de la ecuacién estadistica
basica que describe el movimiento de N particulas en el espacio x,w de
las mismas (un espacio 6N-dimensional), denominada ecuacion de Liouville
(Krall & Trivelpiece, 1973). Para especificar el limite de validez de la ecuacién
de Boltzmann vamos a definir uno de los mas importantes parametros del
plasma, la longitud de Debye Ap. El potencial electrostatico de una particula
aislada de carga q es ¢ = ¢/r. En un plasma, los electrones son atraidos por
los iones v blindan su campo electrostatico del resto del plasma. Analoga-
mente. un electrén en reposo es blindado por iones. Este efecto altera el
potencial en la vecindad de una particula cargada, de manera que el poten-
cial electrostatico de una carga en reposo en un plasma resulta estar dado
por

o = Lot (1.13)
T
B kBTe 1/2
Ap = (4mee2) (1.14)

donde 1., es la densidad de electrones, T, es la temperatura de su distribucion,
kp es la constante de Boltzmann y e es la carga eléctrica del electron. Estas
expresiones son validas para un plasma constituido por electrones y protones
(aproximadamente valido para la corona solar).

En primer lugar, la ecuacién de Boltzmann utiliza la mecdnica clasica
para describir la dindmica de las particulas del plasma, suponiendo que el
plasma es un sistema cldsico y no cuantico. Para que esta suposicion se
cumpla debe ocurrir que la distancia media entre las particulas del plasma
sea mucho mayor que la longitud de De Broglie asociada a las particulas. Es
decir, para cada especie « del plasma debe cumplirse la siguiente desigualdad

(471, /3)""% > h/(4makpT,/3)"* (1.15)

donde h es la constante de Planck y T, la temperatura de la distribucion
de la especie . En segundo lugar, existe la suposicion de que el plasma
estda débilmente acoplado. Esto significa que los valores tipicos de energias
coulombianas de interaccion entre particulas son mucho menores que la en-
ergia térmica de la distribucion. A partir de las consideraciones que definen
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la longitud de Debye, puede mostrarse que este cociente, denominado g. es
del orden de la inversa del nimero de particulas que existe en una “esfera”
de Debve (Krall & Trivelpiece, 1973)

9= 1 (1.16)

\< Einl.::r >l ] <
<kuyT, >  dz0.)0p"/3

Fste es uno de los parametros adimensionales mas importantes del plasma
v recibe el nombre de pardmelro de plasma. El pardmetro de plasma g
puede interpretavse como una medida del peso relativo de los fenomenos
colectivos respecto de los efectos de particula individual: st g <C T ocurre
que los primeros dominan sobre los iltimos. Tl modelo de Boltzmann puede
obtenerse desarrollando la ecuacion completa v exacta de Liouville (ccuacion
estadistica bdsica) en una cadena infinita de ecuaciones segtin potencias de g.
Puede mostrarse que ¢l orden cero de esta cadena es precisamente la ecuacion
de Boltzmann (Krall & Trivelpiece. 1973).

En este punto pueden tomarse dos caminos en la descripeion teorica de
un plasma. Por un lado se puede continuar con la descripecion cinética
(0 microscopica), que considera cada particula mediante un tratamiento es-
tadistico que proporciona informacién sobre la funcion de distribucion. Por
otro lado se puede pasar a la descripcion macroscopica (o “fluidistica™), de-
sarrollando las ccuaciones magnetohidrodindmnicas (NI1D). La eleccion del
marco teérico adecuado dependera del fendmeno particular de interés.

La descripecion microscopica tendra sentido al estudiar fendmenos que
ocurren en escalas espacio-temporales menores que las colisionales. un ¢jem-
plo de esto serd la interaccion de haces energéticos con el plasma atmosférico
coronal. Cuando se estudian fenomenos de gran escala espacio-temporal. para
los cuales las longitudes caracteristicas son mucho mavores que el camino li-
bre medio de las particulas, el tratamiento macroscopico sera el adecuado.
tal es cl caso del estudio de la estructura coronal global. Continuaremos in-
vroduciendo algunos clementos relevantes de la descripecion microscopica. v
haremos lo propio pava la aproximacion MHD en la proxima seccion.

Un concepto central a la fisica de plasmas. os el de fenomenos colece-
livos, que involucran el efecto de un gran conjunto de particulas sobre otro
conjunto. La razon de la existencia de estos fendmenos os precisamente la
caracteristica de largo rango de la fuerza de Coulomh que existe entre las
particulas del plasma. Tiste e¢s ¢l caso de los fendmenos ondulatorios. que
se¢ presentan en muchas formas en los plasmas coronales. Un tipo basico
de ondas. (ue ademas resultan velevantes para el presente trabajo. son los
modos longitudinales de Langmuir. Si en una vegion del plasma se separan
las cargas negativas de las positivas, estas partes se atreran colectivamente
unas a otras. provevendo una fuerza que intentard llevar el plasma a <u
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situacion cuasi-neutra inicial. Si las cargas se dejan libradas a la accion de
estas fuerzas, obtendremos un movimiento oscilatorio. El movimiento ocur-
rird bdsicamente en los electrones (ya que los iones son ~ 1850 veces mds
masivos), que oscilardn con una determinada frecuencia. Esta frecuencia w,
es un parametro central de la fisica de plasma, y se denomina frecuencia de
plasma de electrones. La oscilacion de la densidad de electrones producirad a
la vez una oscilacion E en el campo eléctrico que estos generan. Este vector
eléctrico oscilante estard dirigido a lo largo (paralelamente) de la direccion
de oscilacion de los electrones, recibiendo por esto el nombre de modos de
oscilacion longitudinales.

La frecuencia de oscilacion de plasma resulta ser mucho mayor que la
colisional, de modo que un estudio detallado de sus efectos requiere del
uso de la teorfa cinética. Sin hacer un estudio detallado (que puede en-
contrarse por ejemplo en Krall & Trivelpiece, 1973), describiremos el tipo
de calculo para un ejemplo sencillo, y detallaremos algunos resultados im-
portantes. El enfoque es perturbativo, la distribucién inicial fo(x, w.t) es
perturbada con una pequena oscilacion de electrones, representada por una
distribucion € f(x,w,t) (con € <« 1). Los campos electromagnéticos po-
dran también descomponerse en la suma de sus valores de equilibrio y una
pequeinia perturbacion. Si se suplanta una descomposicion de este tipo en la
ecuacion de Boltzmann y se desprecia el término colisional, puede obtenerse
un sistema de ecuaciones linealizado no-colisional para las perturbaciones de
los campos. Para resolver este sistema de ecuaciones diferenciales acopladas
se utilizan transformaciones integrales. Se introducen las transformadas de
Fourier (en los argumentos espaciales) y de Laplace (en los temporales) de
las perturbaciones de la funcion de distribucion y del potencial electrostatico.
El sistema de ecuaciones diferenciales queda reducido a un sistema de ecua-
ciones algebraicas en las transformadas de F-L. De este sistema transformado
puede despejarse una expresion para la transformada F-L de ta perturbacion.
Si luego se realiza la transformacion de Laplace inversa de esta cantidad, se
obtiene la evolucién temporal del modo k-ésimo de Fourier de la pertur-
bacion. Finalmente, se obtiene la perturbacién en funcién del tiempo por la
transformada de Fourier inversa. Se encuentra que las oscilaciones de plasma
electronicas de vector de onda k se producen a la frecuencia

wk) = w, 1+ 3(kAp)? (1.17)

2
dmnee” (1.18)

we
me

donde w, es la frecuencia electrénica de plasma, A\p = vr./w. es la longitud
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de Debye de plasma, v vr, es la velocidad (érmica de los electrones. Asimis-
mo. se encuentra que estos modos de Langmuir presentan una componente
inaginaria w; en su frecuencia (el resultado de arriba es la parte real de la
misma), que resulta
0

Wi 5”‘”22_11 (1.19)
donde © = w,./k es la velocidad de fase de la onda, v ¢g(r) es la funcion de
distribucion de los electrones integrada en las direcciones perpendiculares a
la de k. Los campos perturbados presentan entonces un factor e=+'. Tl ex-
ponente w; resulta positivo o negativo. dependiendo del signo de la devivada
22 evaluada en el valor v = w,/k. En zonas de la distribucion con dg/de < 0
se produce un amortiguamiento (“de Landau™) de las ondas de Langmuir.
micntras que si dg/dv > 0 s¢ produce una excitacion de ondas de Lang-
muir. Fisicamente, las ondas intercambian energia con los electrones que se
mueven con velocidad cercana a su velocidad de fase. tomando energia de
las particulas algo mas vdapidas v cediéndole energia a las particulas algo mas
lentas. En zonas de pendiente positiva, existe un mayor nimero de particulas
con velocidad ligeramente mayor a la onda que particulas con velocidad lig-
eramente menor, de modo que en el balance de intercambio las ondas ganan
encrgia. Por otro lado, los electrones que ceden encergia difunden a menores
velocidades, v los que toman energia lo hacen a mayores velocidades, esto
modifica la funcion de distribucion, a través de un [enomeno difusivo.

El procedimiento linealizado descripto solo permite describir el problema
mientras las perturbaciones sean pequenas, es decir, en sus estadios iniciales.
Por ejemplo, el factor €< es el perfil de crecimiento (o amortiguacion) inicial
de las ondas. La descripeion del estadio avanzado del acoplamiento entre la
distribucion de particulas v la densidad de energia por unidad de velocidad
(H7(+)) en ondas de Langmuir. es un problema no lincal. El tratamiento de-
tallado no-lineal de la ecuacion de Boltzmann, lleva al sistema de ecuaciones
adecuado para describir la evolucion temporal de la funcion de distribucion
v de las energias de las ondas. Si se desprecian los efectos colisionales. v las
interacciones no-lineales entre distintas ondas. se obtiene el sistema de ecua-
ciones cuasi-lineal (Tandberg-Tanssen & Emslie. 1988: Kaplan & Tsytovich.
1973)

dg 0 [ 7w, 1:“7@

- - 1.20

dt  Jv \ n.m, dv ( )
dW  rw, . )

= ——'M@nr (1.21)

dt n., Ov
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Como discutimos en el Cap. 1, esta interaccion entre electrones y ondas
de Langmuir es central a los modelos de fendmenos de radio en fulgura-
ciones solares. Con la discusion precedente hemos pretendido simplemente
mencionar algunos resultados bdsicos relevantes basicos a nuestro modelo
de fulguraciones solares. Segtn veremos en el Cap. 4 de la presente tesis,
la consideracion simultdnea del efecto de las colisiones es clave para una
comprension del fendmeno de haces de alta energia en fulguraciones solares.
Asimismo, veremos que también son relevantes los efectos no-lineales entre
ondas de Langmuir y entre ondas de Langmuir y otros modos ondulato-
rios. El sistema de ecuaciones (1.20-1.21) cuasi-lineal serd completado con
los términos apropiados. Un tratamiento adecuado y detallado puede hal-
larse en los textos de [isica de plasma. Para una introduccion breve y clara
a la aproximacion cuasi-lineal no-colisional, referimos al lector al capitulo 3
del libro de Tandberg-Hanssen & Emslie (1988). Para un tratamiento mas
profundo v completo (incluyendo los efectos colisionales y no-lineales entre
ondas) referimos al lector a los libros de Tsytovich (1970) y Kaplan & Tsy-
tovich (1973).

En la préxima secciéon mencionaremos aspectos basicos de la aproximacion
MHD de plasma, relevantes a nuestro modelo global de la corona solar.

1.2.2 Descripcién MHD

En la discusion siguiente nos restringiremos a un plasma compuesto por elec-
trones (e) y protones (p), para tratar la estructura coronal global. Even-
tualmente, esta descripccion puede extenderse a otras especies, considerando
los tones mas pesados y mucho menos abundantes. La densidad total sera
n = n, + ny, la presion total de gas p = kg(n.T. +n,T}p), y la densidad total
de masa p = nem, + npm, = n,m,.

Si Q(w) representa el valor de una magnitud fisica @ para una particula
que se mueve con velocidad w, estaremos interesados en sus promedios ma-
croscdpicos (Q(x,t)), para cada especie a. Estos promedios se definen, en
[orma andloga a la densidad volumétrica de particulas, por

(Q(x,0)), = ni [ aw Q(w) fulx, w,1) (1.22)

La aproximacion MHD no se interesa por la descripcidn microscépica, de mo-
do que sus ecuaciones se deducen integrando la ecuacion (1.12) de Boltzmann
de cada especie en el espacio de velocidad microscopica w. Para obtener las
distintas ecuaciones MHD, se toman los momentos de la ecuacién de Boltz-
mann. Es decir, se multiplica esta ecuacién por funciones Q(w) apropiadas
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(potencias enteras de w), v se integra en velocidad. Al realizar esta inte-
gracion para cada uno de los cuatro términos de la ccuacion (1.12). obten-
Cmos

of 0 N
/rlw QW) = - = (Q)) (1.23)
/(Iw Q(w) w~£,)—f—=V-(n (Qw)) (1.24)
ox
of __[ 9 9%
/dw Qw) F--t = <0w (QF)> (1.25)
o\ _ -

donde hemos suprimido el sub-indice o para compactar la notacion. T, es
el vector que describe (para la especie ) la transferencia de la magnitud
(2 debida a colisiones binarias. Tomando en la ecuacion de Boltzmann el
momento de orden cero, correspondiente a la cantidad Q = 1. se obtiene la
ccuacion de continuidad para cada especie o
(,)l+v-(nV)=u (1.27)
ol
In este caso, la integral que involucra la fuerza de volumen es nula. yva que
ﬁ; -F = 0 para el caso de fuerzas independientes de la velocidad (gravedad v
eléctrica) y también para la forma particular de la fuerza magnética. Asimis-
mo, como las colisiones no modifican el nimero de particulas de la especie.
la integral de colisiones binarias también se anula.
Para obtener el balance de [uerzas, recurrimos al momento de orden u-
no. Mds especificamente, multiplicamos la ecuacion de Boltzmann por la
cantidad @ = mw, ¢ integramos, para obtener

P (1.28)

J, - e i
O—I(Ivrr)V) + V- (nm{ww)) —nF = /(lw mw (7)(

donde P describe la transferencia de impulso lincal por colisiones. Podemos
descomponer las velocidades microscopicas w en funcion de su promedio
V = (w) v su fluctuacion estadistica u (térmica) en torno del promedio. es
decir

w = V+u (1.29)
(ww) = VV =+ (uu)
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ya que (V) = V y (u) = 0. Finalmente, intoducimos el tensor de presiones
P, que representa el promedio macroscopico del {lujo de impulso debido a las
fluctuaciones (térmicas) de velocidad cuadrética en torno del promedio,

P= (nmuu) (1.30)

Asi, para cada especie o, el momento de orden uno dado por la ecuacién
(1.28), se escribe (incorporando nuevamente el subindice o que denota las
especies)

[

9 =
a(n,,maV,_,) + V- (ngma(VaVa)+ V- P, —nF, =P, (1.31)

Utilizaremos la descripcion de un solo fluido, sin discriminar especies.
Para ello, planteamos los momentos de orden cero y uno (ecuaciones (1.27)
y (1.31)) para electrones y protones y las sumamos, obteniendo

V(P +pVV)=—pV<I>g+%(VxB)xB (1.33)

donde hemos hecho uso de las definiciones y aproximaciones

p = NeMe+npmy (1.34)
pV = nm.V,+n,m,V,
Ne ~ np—(n,—n,)Ex0
4
(nyV, —n,Vo)e = J= %V x B
Pep = -P

pe

La suposiciéon de cuasi-neutralidad n, ~ n, conduce a la cancelacién de
la [uerza eléctrica, ya que el momento ganado por electrones y protones (en
respuesta al campo eléctrico aplicado) serd de igual modulo y sentido opuesto.
La altima condicién plantea la cancelacion de la suma de los términos de
transferencia de impulso lineal entre las dos especies, es decir, la tercera ley
de Newton.

La siguiente ecuacion que puede obtenerse por este procedimiento, es la
ecuacion de transporte energético. Esta surge del momento de orden dos de
la ecuacion de Boltzmann, es decir, multiplicando por el tensor ww e inte-
grando. Notemos que al obtener el momento de orden uno han aparecido
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momentos de orden dos de la funcion de distribucion. a través del tensor
de presiones. Andlogamente, al plantear el momento de orden dos. se intro-
duciran momentos de orden tercero. en las componentes del tensor de flujo
de calor. De la misma forma, el momento de tercer orden acoplara con los de
cuarto. ete. Se recurren a expresiones de clausura a fin cerrar el sistema de
ecuaciones. es decir. se modela el término que acopla el momento de orden v
con el n + 1, para concluir con un sistema de n + 1 ecuaciones.

Los modelos coronales generalmente recurren a expresiones teoricas o
semi-empivicas para el tensor de presiones, de manera tal de formar un sis-
tema de ecuaciones cerrado con los dos primeros momentos de la ecuacion
de Boltzmann (ecuaciones de continuidad v balance de luerzas).

Aplicaremos la descripcion MHD para nuestro modelo de corona solar
global.  Segun veremos en el préximo capitulo. cerraremos el sistema de
ccuaciones modelando en forma semi-empirica el tensor de presiones. recur-
riendo para ello a observaciones de densidad v temperatura, v suponiendo un
comportamiento de gas ideal (p = nkyT) para cada componente del tensor.

Habiendo concluido la introduccion a los temas de la presente tesis. de-
seribimos brevemente la estructura de la misma. Tn el Cap. 2 presentamos
el modelo MHD que deseribe la estructura estacionaria global de la corona.,
A partir de las soluciones de este modelo. en el Cap. 3 calculamos imagenes
artificiales de 1a corona, en rangos ultravioleta v de luz blanca. Tl modelo
cinético de generacion de turbulencia de Langmuir en fulguraciones solares
s descripto en el Cap. 4. La emisividad en radiofrecuencias generada en el
segundo armonico de plasma es calculada en el Cap. 5. Finalmente, en el
Cap. 6. resenamos las conclusiones principales de la presente tesis.
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Modelo Global de la Corona Solar

2.1 FEl modelado de la corona solar

Los primeros intentos de modelar la corona global incluyendo las estructuras
de los chorros coronales, y de predecir la modulacion del viento solar por tales
estructuras, estan basados en la MHD ideal y son de tipo iterativo (Pneuman
& Kopp. 1971). Estos modelos resuelven las ecuaciones MHD estacionarias
en [orma iterativa, imponiendo condiciones de contorno para el campo mag-
nético v las variables macroscépicas del plasma (densidad, temperatura) en
la superficie del Sol y en el infinito. En tal tipo de trabajos, se especifica
una distribucion de corriente inicial y se calcula la configuracion magnética
correspondiente. Luego, usando las lineas de campo calculadas, se resuelven
las ecuaciones de viento solar a lo largo de ellas. Con la integracion de las e-
cuaciones, se calcula una nueva distribucion de corriente. Esto completa una
iteracion, con esta nueva distribucion de corriente se recomienza el proceso.
Esto se repite hasta que se alcanza una convergencia pre-establecida en la
solucion que surge de cada iteracion.

Pneuman & Kopp (1971) ()PKT71, fueron los primeros en realizar este tipo
de enloque. Ellos consideran una corona isotérmica, en expansion estacionar-
ia y con simetria en torno del eje de rotacion.Como condicion de contorno en
la superficie solar, suponen un campo magnético dipolar. En particular, ob-
tienen que la estructura cerrada del nicleo se extiende hasta unos 2.5R,, un
valor razonable a partir de datos observacionales. En un trabajo posterior,
Yeh and Pnenman (1977) (YP77), realizaron un acercamiento al tema desde
el problema de las hojas de corriente, considerando que la interfase de sepa-
racion entre las estructuras magnéticas cerradas del nicleo de los chorros y
las regiones abiertas circundantes, debe contener importantes densidades de
corrientes confinadas en un espacio de volumen muy pequenno. En su traba-
jo, YP77 postulan que la distribucién de corriente mads relevante es la de la
hoja de corriente, y consideran despreciables las distribuciones de corriente

26
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en volumen que PK71 consideraron en forma consistente. Sin embargo. esta
simplificacion de YP77 permite relajar la suposicion de simetria axial del
trabajo de PK71. Para mostrar compatibilidad entre ambos trabajos. YP77
resolvieron con su método la situacion previamente analizada por PK71. Los
resultados de ambos trabajos son muy comparables.

Posteriormente, Cuperman et al. (1990), climinaron la limitacion isot érmic:

de P71, considerando flijos MHD térmicamente conductivos en las estruce-
turas de los streamers. Su enfoque, sin embargo. mantiene la suposicion de
axisimetria. Para compensar la complejidad extra que acarrea la inclusion del
ffujo de calor, suponen una estructura magndética previamente fijada. Esto es
una simplificacion va que, como hemos notado previamente, la formacion de
los chorros es el resultado de una compleja interaccion entre la expansion del
plasma coronal v los campos magnéticos anclados a la fotdsfera. Sin embargo.
los relativamente nitidos limites de los chorros, que se observan hasta varios
radios solares; indican el rol dominante de los campos magnéticos en tales
regiones coronales. Por lo tanto, la idea de considerar un campo magnético
preseripto, sobre el cual se calcula la evolucion del plasma del viento solar
(sin modificar {a estructura magnética), parcece razonable. Este enfoque es al
menos representativo de la vida “adulta™ estacionaria de los chorros. requir-
itndose un enfoque mas general para describiv el nacimiento y decaimiento
de estas estructuras. Mas recientemente, Cuperman et al. (1993) (CB93).
realizaron un excelente trabajo, en el que extienden este tipo de modelos
iterativos a un tratamiento 3D. En dicho trabajo desarrollan un formalismo
matemdtico MHD estacionario. de aplicabilidad muy general v. por tanto.
apropiado para futuros enfoques 3D al tema. Como cjemplo, los autores
aplican su formalismo al caso axisimétrico, conciliando este con resultados
de los trabajos previamente citados.

Un enfoque alternativo para modelar los chorros. es el de los modelos
de relajacion. En este tipo de modelos, se parte de una condicion inicial
consistente en una solucion hidrodinamica de la ecuacidn estacionavia de
movimiento radial (para un gas politropico). acopladas con un campo mag-
nético dipolar (o multipolar). La solucion numérica de las ccuaciones de-
pendientes del tiempo gradualmente se acerca a un estado cuasi-cstacionario
con caracteristicas que se asemejan mucho a las de los chorros. En este caso,
se imponen condiciones de contorno de simetria tanto en el polo como en el
ecuador, v las ecuaciones se integran entre la superficie solar v unos 5—10R ...
Un trabajo pionero en esta linea es el de Endler (1971). que analiza un caso
isotérmico. Posteriormente, Washimi et al. (1987), consideran la extension
de aquel trabajo al caso politrépico v con simetria cilindrica. \Mds reciente-
mente, Linker et al. (1990), realizan el mismo tipo de enfoque pero con una
geometria 31D.

X
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En el enfoque de relajacion temporal, un trabajo reciente muy intere-
sante es el de Wang et al. (1993) (WW93). Este trabajo, es una resolucién
numérica de las ecuaciones MHD que presenta dos caracteristicas nuevas muy
interesantes. Una de ellas es su flexibilidad, ya que se presentan resultados
para distintas configuraciones magnéticas: dipolar, cuadrupolar y hexapolar.
Pero ademads. las condiciones de contorno se situan en el tope de la region
de transicion y en 15R, representando una condicion de contorno externa
mucho mas alejada que en los intentos previos. Este trabajo sigue la linea
del trabajo previo por Steinolfson, Suess & Wu (1982) (SS82), pero con una
dilerencia muy importante. En su trabajo, SS82 mantienen la temperatura y
la velocidad constantes en la base del streamer y premiten a la densidad que
varie de acuerdo a las relaciones de compatibilidad de las ecuaciones del mod-
elo. En contraste, WW93 mantienen la densidad y la temperatura constantes
en la base, permitiendo que la velocidad (y por tanto el flujo de masa) sea
la que evolucione en forma consistente. Esto hace que en el trabajo de SS82
las densidades finales que se obtienen sean considerablemente mas grandes
que las iniciales, lo cual establece una diferencia cuantitativa importante con
el modelo de WW93. En su trabajo, SS82 utilizan esencialmente una solu-
cion de viento estandar de tipo Parker. En cambio, el trabajo de WW93
conduce a flujos en los campos abiertos de los streamers, de densidad mas
alta y velocidad mas baja que los flujos rapidos que provienen de los agujeros
coronales. Esto apova la imagen general de los streamers introducida en el
capitulo 1, en referencia a su identificacion como posible sitio de origen de la
componente lenta del viento solar.

Los modelos actuales generalmente incorporan términos de deposicion
de calor v de momento lineal para lograr reproducir las caracteristicas ob-
servadas en el viento solar. Ejemplos recientes de este tipo de modelos lo
constituyen los trabajos de Suess et al. (1996) y Wang et al. (1998) (W98).
En estos trabajos, los autores desarrollan una serie de modelos coronales
globales destinadas a una simulaciéon mads realista de las propiedades de los
agnjeros coronales y los streamers. En sus trabajos incorporan términos de
deposicion de calor y de momento, logrando reproducir los vientos rapidos
del polo y mds lentos en torno de los streamers. Asimismo, predicen una
transicion del parametro 8 de plasma al pasar de la zonas cerradas a las
abiertas, siendo 3 > 1 en el interior del streamer.

Los trabajos descriptos mas arriba, tanto aquellos basados en el enfoque
iterativo estacionario como los basados en el enfoque de relajaciéon temporal,
representan importantes esfuerzos y contribuciones en el modelado de la coro-
na global y el flujo del viento solar. Los modelos més tempranos (ej: PK71,
SS82) generalmente realizan diversas simplificaciones en las ecuaciones de los
modelos, v utilizaban condiciones de contorno que resultan poco realistas a
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la luz de las observaciones espaciales mas recientes. como las de la mision
SolTO. A su vez, los modelos mds recientes (¢j: CB93, WW93. W98). debido
al creciente poder de cdleulo numérico, generalmente enfocan el problema in-
corporando un gran nimero de efectos fisicos, modelando diferentes términos
en las complejas ecuaciones ccuaciones MID que resuelven numéricamente.

En este contexto, hemos desarrollado un modelo simple de la corona.
incorporando condiciones de contorno observacionales realistas. 1 modelo
desarrollado, es especialmente aplicable a la estructura coronal de gran escala
durante ¢l minimo de actividad solar. Il modelo. estacionario v axisimétrico.
tiecne en cuenta basicamente el balance entre los gradientes de presiones de
gas v magnética. El modelo incluve condiciones de contorno. derivadas en
forma semi-ecmpivica, para el campo magnético en la base de la corona v
las temperaturas v densidades en el ccuador v el polo. Estas condiciones
son derivadas de datos empiricos provenicntes de observaciones v analisis
recientes.

La motivacion inicial del trabajo es entonces el explorar la capacidad pre-
dictiva de un modelo simple. incluvendo solo los efectos fisicos considerados
mas importantes a priori, v utilizando condiciones de contorno senti-cnmpiricas
realistas. Predicimos a partir del modelo emisividades coronales en rangos
relevantes v se compara con datos observacionales. a fin de verificar las validez
de las suposiciones realizadas v evaluar sus limitaciones.

En su implementacion, el modclo se desarrola a partir de un enfoque muy
diferente al de los modelos anteriormente descriptos. La solucion de las ecua-
ciones se desacopla en sus componentes perpendicular v paralelas al campo
magnético. El balance perpendicular es el responsable de la solucion pava
la morfologia del campo magnético, el balance paralelo es el responsable de
las soluciones de viento solav. Ambas componentes, resueltas por separado.
se incluven luego en un enfoque iterativo para verilicar la compatibilidad de
ambas soluciones.

1 enfoque matematico para el balance perpendicular, difiere radical-
mente del de los modelos anteriores.  En lugar de resolver directamente
las ecuaciones MHD, se recurre a un enfoque de minimizacion de tipo La-
grangiano. Este enfoque considera basicamente el balance entre los gradientes
de presiones de gas v magnética. Como resultado. se verilica que la morfologia
coronal global de minimo solar (agujeros coronales en la zona polar v un cin-
turon de streamers en ¢l ecuador) pueda entenderse exclusivamente como un
balance entre estos dos electos centrales. Para el balance paralelo tenemos
en cuenta la anisotropia en la distribucion de los protones. tal como se de-
sprende de los resultados recientes del SoHO. v el efecto de la morfologia del
campo magnético sobre ¢l viento solar. Recwrriendo a un minimo de efectos
considerados, se pretende en particular reproducir la caracteristica bi-modal



Capitulo 2. Modelo Global de la Corona Solar 30

del viento solar. En particular, verificamos la reciente hipdtesis de Noci et al.
(1998), que propone que el viento solar lento podria deberse a propiedades
geométricas especiales de la divergencia del campo magnético alrededor de
los streamers.

En el capitulo 3, desarrollamos el esquema iterativo de las soluciones
perpendicular y paralela para verificar la compatibilidad entre las mismas.
Finalmente, modelamos la emisividad coronal en luz blanca polarizada y HI-
Lye (los rangos espectrales mds intensos de la corona extendida) a partir del
modelo desarrollado, a fin de cotejar nuestros resultados con observaciones
recientes.

2.1.1 Datos observacionales: densidad electronica

Comenzamos por exponer datos observacionales que utilizaremos como guia
de nuestro modelo semi-empirico. El modelo basicamente utiliza condiciones
de contorno ecuatoriales y polares para las densidades electrénicas y las tem-
peraturas electronicas v protonicas.

La densidad electronica coronal puede estimarse midiendo la polarizacion
lineal de la LB, deflectada por efecto Thomson de los electrones coronales
sobre la emision fotosférica (Minnaert, 1930; van de Hulst, 1950). Estas
inversiones asumen axisimetria, de modo que sus inferencias son mas precisas
para los datos de minimo solar a los cudles nos restringiremos. A pesar de que
las densidades de plasma pueden también inferirse de mediciones de lineas de
emision UV, estas contienen efectos combinados de densidad, temperatura,
velocidad, v abundancia i6nica, efectos dificiles de separar. Es importante
entonces para los modelos coronales semi-empiricos. incorporar informacién
proveniente de mediciones de LB polarizada, que dependen solamente de la
distribucion de la densidad electrénica, y de la intensidad media fotosférica.

El producto de brillo polarizado, pB, se define como la intensidad total
de polarizacion lineal (Cranmer, 2001b). Empiricamente, el pB se deriva
de combinaciones de imagenes obtenidas de observaciones utilizando filtros
polaroid de diferente orientacién. Los instrumentos coronales, como el UVC-
S/SoHQ, estdn equipados con canales LB provistos de tales filtros, a fin de
obtener informacion sobre el estado de polarizacion de la LB observada.

Utilizando estas técnicas, Guhathakurta et al. (1996) y Sittler & Guhathakur-
ta (1999) han derivado perfiles de densidad electrénica correspondientes al
minimo solar (periodo 1973-1974), utilizando datos de luz blanca obtenidos
por la mision Skylab y por el observatorio de Mauna Loa. Sus datos, corre-
spondientes a alturas en el rango 1 —5R, son extrapoladas a mayores alturas
utilzando datos de minimo solar de la mision Ulysses. Determinaciones de
densidades electréonicas de minimo solar de otros autores, también a partir
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de datos de luz blanca, no difieren sustancialmente, excepto a muy hajas al-
turas. Cranmer et al. (1999) han desarrollado un modelo de la region polar.
hasada en datos de luz blanca del ultimo minimo solar (1996-1997) toma-
dos con el instrumento UVCS/SoHO(Ultaviolet Coronograph Spectrome-
ter/Solar and Heliospheric Observatory).  Sus resultados, corespondientes
al rango 1.5 — 4.R 5, son consistentes con los de Guhathakurta et al. (1996) v
Sittler & Guhathakurta (1999) por encima de 2R .. A alturas inferioves. las
determinaciones de Cranmer et al. (1999) son mayores. alcanzando dileren-
cias de factores de orden 2 por sobre las anteriores. No obstante, teniendo en
cuenta las dificultades involucradas en la inversion de los datos en las rela-
tivamente débiles regiones polares del Sol (Cranmer et al., 1999), el acuerdo
global es excelente.

Otros trabajos observacionales hasados cn diferentes datos de miniuo.
llevan a resultados similares, como por ejemplo los trabajos por Allen (1973)
v Newkirk (1967), ambos utilizando datos del Skylab. Sus resultados resultan
intermedios a los resenados mas arriba, probablemente debido a dilerencias de
calibracion absoluta de los diferentes conjuntos de datos. Saito et al. (1977)
han utilizado el mismo grupo de datos calibrados que Sittler & Guhathakurta
(1999). pero correspondientes a otro periodo. obteniendo resultados de orden
1/2 respecto de estos ultimos. Notamos aqui que Sittler et al. han utilizado
datos correspondientes a dias durante los cnales el cinturon de streamers se
observo aproximadamente de perfil. de modo que la intensidad fue mayor.
mientras que Saito et al. tomaron promedios de diferentes dias. Otros tra-
bajos similares, como el de Munro & Jackson (1977), presentan resultados
con igual o mavor nivel de acuerdo con Sittler et al. Mas recientemente,
Romoli et al. (comunicacion privada) han analizado datos de luz blanca del
UVCS seleccionados para datos de la region de streamers del pasado minimo
solar, poniendo especial cuidado en la calibracion de los datos. Resultados
preliminares indican resultados que presentan un acuerdo aun mejor con las
determinaciones de Guhathakurta et al. (1996) v Sittler & Guhathakurta
(1999).

En relacion a variaciones latitudinales, densidades de plasma derivadas
de datos de la mision Ulysses (1992-1994), muestran que la densidad de elec-
trones presenta poca variacion latitudinal dentro de la region polar. entre
las latitudes 90° — 40°. Ton ol rango 40° — 20° las densidades crecen, man-
teniéndose luego estos altos valores relativos hasta la zona del ecuador. T
base a estas observaciones, Sittler & Guhathakurta (1999) han desarrollado
un modelo semi-empirico para las densidades del ecuador v el polo. obte-
niendo resultados en excelente acuerdo con Guhathakurta et al. (1996) and
Guhathakurta & Holzer (1994).

Cranmer et al. (1999) ban analizado estudios de luz blanca para los
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360° latitudinales alrededor del Sol, con paso de 12°, y para las alturas
1.75,2.00, 2.25,2.5Rg. Para una altura dada, encuentran que los perfiles de
instensidad son aproximadamente constantes en el rango de latitudes 90—40°,
a partir de 40° observan un crecimiento que puede aproximarse por un per-
fil gaussiano. Estas dependencias latitudinales estdn en muy buen acuerdo
con los resultados de Sittler & Guhathakurta (1999) con datos del Ulysses.
Guhathakurta & Holzer (1994) han analizado datos de luz blanca del Sky-
lab del periodo de minimo de 1973-1974. Su andlisis muestra que la densidad
en los polos muestra poca variacion latitudinal, como indican los resultados
anteriores.

Dada la naturaleza axisimétrica global de la corona solar durante el
minimo de actividad, es esperable que la densidad electrénica presente el mis-
mo tipo de dependencia latitudinal que las iméagenes de luz blanca (recorde-
mos que las iméagenes de luz blanca son la suma de la intensidad colectada
en la linea de vision, debido a que la corona es dpticamente delgada en este
rango espectral). Asi, este tipo de variacion latitudinal es supuesta a priori
en diferentes modelos coronales, como el de Sittler & Guhathakurta (1999).
En este sentido, nuestro enfoque serd algo diferente. Haremos uso de perfiles
de densidad polares y ecuatoriales derivados de observaciones. Luego mod-
elaremos la dependencia en funcién de las lineas magnéticas (en lugar de la
latitud). La dependencia con la latitud surgird a posteriori, como resultado
de obtener la topologia magnética a partir de nuestro modelo.

2.1.2 Datos observacionales: temperatura de protones
y electrones

Las temperaturas de plasma coronales pueden estimarse por observacion de
los perfiles de las lineas de emision, o por cocientes de intensidades de lineas
de diferentes iones. En el primer caso, el andlisis del ancho de la linea provee
inlormacion sobre la dispersion térmica de la misma. En el segundo caso, los
cocientes de intensidades se traducen a informacion de abundancias relativas,
determindandose la temperatura de plasma como aquella compatible con las
abundancias observadas (a partir de calculos de balance de ionizacion).

Una de las mayores sorpresas que proveyeron las observaciones del So-
HO, es el hecho de que las temperaturas de los protones y los electrones se
encuentran desacopladas a alturas muy modestas, en las regiones polares.
Los electrones aparecen mucho mds frios que los protones e iones pesados,
segiin muestran los datos de los instrumentos UVCS (observando el rango
1.5 - 5.0R;) y SUMER (observando el rango 1.03 — 1.6Rg).

Ko et al. (1997) han deducido perfiles de temperatura electrénica polares.
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como funcién de la altura, a partir de observaciones del instrumento SWIC-
S/ Ulysses. Sus resultados se expresan como una combinacion de dos leves de
potencias (Cranmer et al., 1999)

T.(r) = 10°K (0.35 r'' +1.9 r~%)~! (2.1)

Fstos resultados son consistentes con determinaciones derivadas de co-
cientes de intensidades de lineas de emision de iones pesados.  Utilizando
datos de lineas de magnesio provistas por el instrumento SUNMER/SoHO.
Wilhelm et al. (1998) derivaron temperaturas electronicas en la region baja
1.03 = 1.6R .., para datos de minimo solar (1996-1997). Sus resultados confir-
man que los electrones son mas [rios que los protones. v que apenas superan
la temperatura coronal canénica de T0%K.

Para condiciones coronales tipicas. las estimaciones de la escala temporal
de expansion coronal resultan mavores que los tiempos caracteristicos para
la ionizacion del hidrégeno v la recombinacion proton-electron (\Withbroe
et al., 1982: Allen, Habbal & Mu, 1998). Lsto es estrictamente vialido en
las regiones ecuatoriales, donde las velocidades de expansion son menores v
las densidades mayores, en relacion a las regiones polares. No obstante. las
estimaciones mas detalladas de Allen. Habbal & Hu (1998) indican que la
distribucion de hidrégeno neutro tiende a rellejar la distribucion protonica.
incluso en las zonas polares. Por ejemplo. a 2.5R . en un agujero coronal
polar. un atomo recién creado de HI se moverd un centésimo de radio solar
antes de ser ionizado (Withbroe et al.. 1982). En general. los analisis de
Allen, Habbal & Hu (1998) confirman que las mediciones de distribuciones
de atomos de HI, inferidos de mediciones de la linea HI-Lyear | son una buena
guia para estimar las temperaturas protonicas. Sus resultados indican que
ambas distribuciones deben ser similares en las zonas ccuatoriales. v también
en las regiones polares por debajo de unos 3R .. En los polos. v por encima
de 3R ., la distribucion proténica “sigue™ a la de los atomos de 111, pero
alcanzando valores maximos alrededor de 20% menores que los de aquellos:
los 1T alcanzan temperaturas mavores que 5 x T0°K (ver también Olsen, Teer
A Tolzer. 1994: Olsen & Leer. 1996).

En conclusion, el andlisis de los perfiles observados de HI-Lya pucden
utilizarse como un limite superior razonable para estimar las temperaturas
protonicas, alcanzando estas temperaturas maximas un ~ 20% menores que
aquellas. Tn lo que sigue, las temperaturas que se indican son las que se
derivan de cstos andlisis de perfiles de HI-Lya  Estas son entonces femper-
aluras cinéticas efeclivas, que constitnven limites superiores para las tem-
peraturas reales (va que los perfiles observados incluyen ensanchamientos
causados por movimientos no-térmicos). No obstante estos ensanchamientos



Capitulo 2. Modelo Global de la Corona Solar 34

no-térmicos representan porcentajes minoritarios de los ensanchamientos ob-
servados. Las temperaturas efectivas indicadas entonces se relacionan con el
ancho observado en velocidad, segiin T, = (mH/kB)Vf/e/?, lo cual incluye
los efectos no-térmicos (ondas, proyecciones de velocidad del viento sobre la
linea de visidn, etc.). Asimismo, y al igual que para luz blanca, la atmdsfera
coronal es dpticamente delgada en este rango espectral. De modo que las tem-
peraturas determinadas corresponden a un promedio de la linea de vision.
Las determinaciones ecuatoriales y polares durante el minimo solar presen-
tardn menor contaminacion por proyeccion, debido a que la diferenciacion
entre los polos y el cinturdn de streamers resulta mas claramente discernible
(i.c., los datos representan exclusivamente al ecuador, o los polos, en forma
mas “pura”).

En la zona polar, las observaciones del UVCS, en el rango 1.5 — 5R..,
indican un alto grado de anisotropia, asi como mayores temperaturas para
iones mas pesados (apoyando los mecanismos de calentamiento coronal que
diferencian la masa molecular en favor de las especies mas pesadas). Los
analisis de HI-Lya indican temeraturas de varios millones de grados para
los protones. Iohl et al. (1998) y Cranmer et al. (1999) han analizado
datos polares del pasado minimo solar (1996-1997). Los anchos observa-
dos en velcidad (V}/.) crecen rapidamente de 190km/sec (Tp1 ~ 2.2MK) en
1.5R;, a 240km/sec (T, ~ 3.5MK) en 2.5R,, luego disminuyendo lenta-
mente a 250km/sec (T, ~ 3.8MK) en 4Rg. Estos resultados son verificados
por observaciones del instrumento (recuperable) gemelo del UVCS/SoHO, el
UVCS/Spartan-201. Kohl et al. (1996b) han medido perfiles de HI-Lya du-
rante 1993. Si bien no era un periodo de minimo, analizaron datos polares
en momentos que los polos se hallaban dominados por agujeros polares muy
amplios, similares a los de minimo, en el rango 1.8 —3.5Rg. Encuentran tem-
peraturas protonicas maximas de hasta 5 — 6MIC en alturas de 2.0 — 2.5R..
luego disminuyendo a 3.5MK en 3.5R.

En relacion a la zona ecuatorial, las observaciones del UVCS correspondi-
entes al ultimo minimo indican un escenario aproximadamente isotérmico en
la zona cerrada de los streamers. Hemos analizado datos del UVCS, corre-
spondientes a la campana mas detallada de streamers ecuatoriales de minimo
solar desarrollada por este instrumento en Julio de 1996 (Raymond et al.,
1997). Encontramos que la temperatura es aproximadamente constante en
el interior del streamer, con valores de 185km/sec (T, ~ 2MK) en 1.5Ry y
195km/sec (T, ~ 2.2MK) en 2.6Rg. A mayores alturas, los anchos decre-
cen a 170km/sec (T, ~ 1.75MK) en 3Rg y 150km/sec (T, ~ 1.35MK) en
4.5R.;. Las observaciones de streamers de Kohl et al. (1997), a un mes de
diferencia de las analizadas por nosotros, indican resultados muy similares
(2.2MK em 2Rg, 1.5MK en 4Rg).
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Recordemos que los datos de ITI-Lya que reseniamos, deben consider-
arse como cotas superiores para las temperaturas protonicas, alcanzando
estos Itimos valores maximos alrededor de 20-30% menores (debido al de-
sacoplamiento proton-ITI, v al ensanchamiento no térmico).  Asi. nuestros
modelos de temperatura, guiados por estos datos, presentaran valores sis-
tematicamente menores (en un 20-30%) que los indicados por estos datos.

Existen también estimaciones de temperatura derivadas de cocientes de
intensidad entre lineas de iones pesados, las cudles no son alectadas por en-
sanchamientos no-térmicos.  Estas infieren temperaturas electronicas. gne
sirven como guias de las protonicas solo en la region ccuatorial (donde obser-
vaciones como las de la mision Ulysses. indican un escenario de termalizacion
entre protones v electrones). Ejemplos de andlisis de este tipo los constituyen
los trabajos de Arnaud & Rothenflug (1985) vArnaud & Ravimond (1992).
Para los streamers de Julio de 1996, cuvos perfiles de TTI-Lya hemos anal-
izado previamente. Ravmond et al. (1997) v Li et al. (1998) han analiza-
do cuidadosamente las abundancias de elementos pesados utilizando datos
del UN'CS. Sus estudios indican un escenario aproximadamente hidrostéatico
para el micleo del streamer, en el rango 1.5 — 2.5R ., con temperaturas
(reales) maximas del orden de 1.6MIK. Este escenario cercano al equilib-
rio hidrostatico. es también confirmado por el trabajo de Gibson (1999h)
sobre streamers ecuatoriales de minimo solar. que indican temperaturas sim-
ilares. Para los mismos streamers de Julio 1996, Ravinond et al. (1997) v Li
et al. (1998) han también analizado ¢l ancho de TH-Lyver  Logran estimar la
componente térmica pura, v los resultados son similares a los indicados por
cocientes de intensidades, indicando las temperaturas maximas de 1.6MK,
Asi, adoptaremos estos valores maximos tipicos para streamers, v supon-
dremos perfiles de temperatura similares a los correspondientes a equilibrio
hidrostdtico. Los modelos ecnatoriales clectronicos serdn iguales a los pro-
tonicos, dada la relativamente alta densidad v baja velocidad que se observa
en estas regiones.,

En resumen, nuestros modelos de temperatura presentaran las signientes
caracteristicas centrales observadas: fuertes anisotropias para los protones
en las regiones polares (con temperaturas perpendiculares significativamente
mavores), v region ecuatorial escencialmente isotérmica v proxima al equi-
librio hidrostatico en las zonas cerradas de los streamers.

Clon relacion a las temperaturas paralelas. estas no pueden estimarse tan
divectamente.  Un limite inflerior razonable, es igualarlas a las temperat-
uras electrénicas adoptadas. Este limite inferior es fundamentado tanto en
consideraciones observacionales como tedricas. Por un lado, las mediciones
in-situ del viento solar extendido, muestran que T,; > T, (Marsh et al..
1982: Pilipp et al.. 1987). Por otro lado. los mecanismos de calentamiento



Capitulo 2. Modelo Global de la Corona Solar 36

coronal mds postulados (complementarios a la conduccién térmica) actdan
preferentemente en los protones. Estos mismos mecanismos de calentamiento
depositan mas energia en temperatura cinética perpendicular que en paralela
(Cranmer et al., 1999). Por lo tanto, esperamos que las temperaturas parale-
las polares sean mucho menores que las altas temperaturas observadas en la
direccién perpendicular, y similares a las temperaturas electrénicas. Consid-
eraremos entonces a los electrones escencialmente isétropos, y modelamos las
temperaturas paralelas protonicas iguales a las adoptadas para los electrones.

En relacion a las dependencias latitudinales, las observaciones de perfiles
de HI-Lya presentan poca variacion en el interior de los streamers, en forma
similar a los datos de luz blanca.

Finalmente, un comentario sobre la determinacion observacional del pi-
co de los streamers. Esto es muy dificil de determinar, ya que no existen
mediciones directas del campo magnético por encima de la fotdsfera. Sin
embargo, podemos inferir una idea de la localizacion del pico del streamer, a
partir del andlisis de intensidades de distintas lineas. En la zona ecuatorial,
las observaciones de streamers de Julio 1996 con UVCS, muestran que el an-
cho de HI-Lva comienza a decrecer con la altura en forma clara a partir de
~ 2-2.5R;, estando este hecho probablemente conectado con la localizacién
del pico del streamer. Esto se verifica también con observaciones de lineas de
oxigeno. stas presentan disminuciones de intensidad en la zona cerrada de
los streamers (Raymond et al., 1997), debido a disminuciones de abundan-
cia de iones pesados en zonas cerradas, y picos en las regiones abiertas que
rodean al streamer. Hemos analizado la posicién angular de estos picos de
intensidad de oxigeno para diferentes alturas. Se observa que estos picos con-
vergen al ecuador en alturas de alrededor de 2R, indicando probablemente
la localizacion del pico del streamer.

2.1.3 Hipétesis y ecuaciones basicas

Como se describi6 en el primer capitulo, durante el minimo del ciclo solar
la corona presenta una estructura magnética relativamente simple. Las lati-
tudes polares se encuentra dominada por lineas magnéticas abiertas, mientras
que la region ecuatorial se encuentran dominadas por el cinturén de stream-
ers ecuatoriales que se alza sobre la linea neutral ecuatorial. Estos streamers
ecuatoriales de minimo solar son estructuras muy estables (observadas du-
rante eses), que consisten en estructuras cerradas en forma de “casco”,
con su pico localizado en alturas en el rango 1.5 — 2.5Ry. Rodeando estas
estructuras cerradas, se extienden estructuras magnéticas abiertas que se ex-
tienden paralelas al ecuador por encima del pico del streamer, conformando
la hoja de corriente interplanetaria (ya que a ambos lados del ecuador las
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polaridades se invierten).

Acorde con esta estable estructura simple de gran escala que domina el
minimo solar, nuestro modelo serd estacionario v axisimétrico. Con ¢l ob-
jeto de reproducir la estructura de gran escala, sin interesarnos en electos
microscopicos, planteamos nuestro modelo en el marco de la aproximacion
magnetohidrodindmica de plasma, como es habitual en modelos de gran es-
cala coronal. En nuestro modelo tendremos en cuenta las fuerzas resultantes
de gradientes de presion de gas, gravedad. [uerza de Loremtz, v efectos in-
erciales del moviento del viento. Asi, el balance de fuerzas en estado esta-
cionario, serd descripto por la siguiente ecnaciéon general

V(P +/)VV)=—/)V<T)_,,+4%(V><B)><B (2.2)
donde P es ¢l tensor anisot ropo de presiones. 'V es la velocidad macroscopica
neta del plasma a lo largo de las lineas magndéticas (representando movimien-
tos netos de plasma, y no el movimiento de giro microscopico e¢n torno de
las lincas), —V&, = g = —(GMz/r?)e, es la aceleracion gravitacional del
Sol (siendo e, el vector unitario radial), v B es ¢l campo magnético. Il ten-
sor de presiones puede escribirse convenientemente en una base de vectores
unitarios, paralelo v perpendicular a las lincas de campo magnético. segun

P=pree; + pi (0 - ee) (2.3)
donde 4 es el tensor identidad, v e, = B/IB| es el vector unitario tangente a
las lineas magnéticas. Suponiendo axisimetria, es decir 3/do = 0 en coorde-
nadas esféricas (r, 6, @), el campo magnético puede escribirse en funcion del
potencial vector A como

1 9O(sen(6)A,) o 19(rd,)

B=VxA=Vx(e, 4,) = r sen(d) BT T Or

€y (24)

donde [e,. ey, 4] es la base de cordenadas esféricas. Para el campo mag-
nético. haremos uso de condiciones de contorno derivadas observacionalente
de magnetogramas del pasado minimo solar. La Figura 2.1(a) muestra un
magnetograma del observatorio de Kitt Peak. correspondiente a Julio de
1996. La intensidad del magnetograma es proporcional a la intensidad de
la componente radial del campo magnético en la lotdsfera. Tl eje z indica
longitudes v el eje y latitud, desde el polo sur (limite inferior) al norte (limite
superior). Pueden verse manchones blanco-negros. que indican regiones ac-
tivas intensas, pero localizadas, donde el campo se desvia fuertemente del
perfil promedio de gran escala. Hemos seleccionado un periodo en el cual no
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aparecen regiones activas importantes, para estimar un perfil representati-
vo de la estructura de gran escala. En la Figura 2.1(b) mostramos el perfil
promedio de los datos (diamantes), asi como el mejor ajuste a los datos
(trazo continuo), que resulta ser

B.(r = Rg,0) = By cos? () (2.5)

donde p =Ty By~ 10G. La componente radial del campo magnético varia
entonces latitudinalmente entre un maximo de ~ 10G en el polo y un minimo
de 0G en la linea neutra ecuatorial.

-5 ] 50
Latituce [degroes)
(a) Magnetograma tomado por el (b) Perfil promedio de datos sin re-
observatorio Kitt Peak, Julio 1996 giones activas intensas (diamantes)
y mejor ajuste a los datos (trazo fi-

no)

Figura 2.1: Un magnetograma de Julio 1996, cerca del minimo de actividad
solar

A partir de la suposicion de axisimetria, se demuestra que la siguiente
cantidad es constante a lo largo de cada linea magnética

A=rsen(d) Ay (2.6)

Haciendo uso de la ecuacién (2.5), podemos integrar en latitud (dngulo
f) la componente radial de la ecuacién (2.4) en la base de la corona. De esta
forma inferimos los valores del potencial magnético A,(Rg, #) en la base de la
corona. Luego, utilizando la ecuacion (2.6), podemos deducir la dependencia
latitudinal de los invariantes de linea magnética, obteniendo

A(r=Rg,0) = Ay [1 —cos”(0)] (2.7)
Ay = BoRo?/(p+1)
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Asi, el valor de 4 crece monétonamente desde la linea radial polar (4 = 0).
hasta un valor maximo en la base coronal ecuatorial (4 = 4,,). Utilizaremos
el invariante de linea A como una variable central para nuestro método de
solucion del balance de fuerzas perpendiculares a las lineas de campo mag-
néticas.

2.2 Balance perpendicular de fuerzas

Comenzamos nuestro modelo aspirando a describir la estructura global de la
corona de minimo solar, agujeros coronales polares v cinturén de streamers
ecuatoriales. Como el plasma coronal es un muy buen conductor. se verifi-
ca el “congelamiento” de las lineas de campo. De modo que la estructura
magnética sigue al balance de fuerzas del plasma, v puede entonces hallarse
resolviendo el balance de fuerzas del plasma en la direccion perpendicnlar a
las lineas de campo.

A tal fin, como primer paso del modelado, despreciaremos inicialinente
los efectos inerciales del viento en la estructura magnética global. Dentro
del cinturdon de streamers, las velocidades netas son nulas. debido a que el
plasma se encuentra confinado magnéticamente v no exeprimenta ¢l gradi-
ente de presion con el medio interestelar. Como se menciond en el Cap. 1.
la componente lenta del viento solar se¢ observa en las latitudes cercanas al
ecnador. Esperamos entonces que en torno de los streamers el viento solar
sca relativamente lento, v que los electos de inercia sean mucho menos impor-
tantes, que los de gradiente de presion v fuerza magnética, para determinar
la morfologia magnética de los streamers. Posteriormente. encontrareinos
soluciones de viento solar en el marco de nuestro modelo. v verificarcmos
esta suposicion. En las zonas polares. las observaciones indican que deben
esperarse muy bajos valores del 3 = pgo/pr de plasma. donde esperamos
entonces que la estructura sea dominada por fuerzas magnéticas. Posterior-
mente desarrollaremos un procedimiento iterativo a fin de evaluar el efecto
de 1a inercia del viento sobre la estructura magnética. Despreciando entonces
los efectos de inercia, el balance de [uerzas puede escribirse como

0= —Vpy +pg+-—(VxB)x B+ (= p,) +e,B (M’—> (2.8)
47 ds s B

donde s es la distancia a lo largo de las lineas magnéticas, v hemos descom-

puesto la divergencia del tensor de presiones en un gradiente de la presion

perpendicular, y dos términos proporcionales a la dilerencia (p; — p, ). uno

paralelo a las lincas magnéticas (x e5) v otro perpendicular a las mismas

(x % || e,). En las regiones internas del streamer, v alrededor de los

ds
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mismos, se observa un incremento de intensidad de luz blanca, que indica
densidades mds altas que en los polos. Esperamos que en estas zonas ecu-
atoriales las colisiones juegen un rol mds importante, y supondremos que
el tensor de presiones se vuelve anisétropo cerca de los streamers (y en su
interior). Como se ha mencionado en el Cap. 1, esto es corroborado por
las observaciones ecuatoriales in-situ de la nave Ulysses, que ha verificado
que el plasma que conforma el viento solar lento ecuatorial es esencialmente
isotropo. En cambio, en los polos se observan desviaciones significativas de la
isotropia. No obstante, debido a los bajos valores de 3, esperamos que en los
polos el rol de la anisotropia de la presion de gas sea poco importante para
la estructura magnética que resulta del balance perpendicular de fuerzas (no
asi, seglin veremos, para las soluciones de viento solar, que surgen del balance
paralelo de fuerzas).

Consideraremos entonces que los términos proporcionales a (p; — py) no
seran determinantes en la estructura global, determinada por el balance per-
pendicular de fuerzas. No obstante, cuando consideremos las soluciones de
viento solar, tomaremos en cuenta no solo los términos inerciales sino tam-
bién los efectos de la anisotropia, que segin veremos son relevantes para el
balance paralelo. Nuevamente, los efectos de la anisotropia sobre la estruc-
tura magnética serdn evaluados a postriori, junto con los efectos inerciales,
desarrollando un esquema iterativo. De estas consideraciones, para obtener
una solucidn a la estructura coronal global, aproximamos entonces el balance
de fuerzas por '

0=—Vp+pg+41—7T(VxB)xB (2.9)

donde p simboliza ahora la componente perpendicular del tensor de presiones.
Para obtener una solucién del balance de fuerzas dado por la ecuacién (2.9),
la descompondremos en sus componentes perpendicular y paralela a las lineas
magnéticas. Para esto, es matematicamente conveniente introducir la base
no-ortogonal de vectores uitarios definida por

e e}:[iﬂ_
Ty >N) — lr|,|VA|

donde e, es el vector unitario en la direccién radial, y e, es el vector unitario
en la direccion perpendicular a las lineas magnéticas (siendo A un invariante
de linea magnética, evidentemente VA es perpendicular a las mismas). A-
corde con el uso de esta base, consideraremos a la presion en funcién de las
variables (A, 7), en lugar de las usuales (r,8). Escribimos ahora el gradiente
de presiones en esta base en forma explicita, de manera que el balance de la
ecuacion (2.9) se escribe

(2.10)
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dap 0, Jdp
I 0% o L (vxB)xB 2.1
aT)Ae,.+/) 2 e = 74) V4+4h(vx ) x (2.11)

El lado derecho de esta ecuacion es evidentemente perpendicular a las
lincas de campo magnéticas. Tomando entonces el producto interno de esta
ecuacion con el vector uitario e; = B/|BJ, obtenemos la componente paralela
de la misma

3_]7) + %:() (2.12)

ar) . Por
relacion entre presion v densidad valida a lo largo de cada linea magnética.
Reemplazando la ecuacion (2.12) en el balance de [uerzas de la ecuacion
(2.11). v haciendo uso de la axisimetria del campo magnético. obtenemos
para el balance perpendicular de fuerzas

ap (V xB), (V xB),

—> VA = (- Bye, + B, e)) —— = —— |Ble, (213)
0A 47 47

Tomando la (omp()n('nl(' lddml (o la tangencial) de la ecuacion (2.13), v
utilizando las ecuaciones ( v (2.6), obtenemos la siguiente forma escalar
del balance perpendicular dn fu(el/,d.s

“ sen(f)

()I)) _ M (2.14)

A dr

2.2.1 Formulacién variacional del problema

Para resolver el balance perpendicular de [uerzas expresado por la ecuacion
(2.14). seguiremos un enfoque del tipo de minimizacion Lagrangiana. Con-
struimos el siguiente funcional integrado sobre todo el volumen coronal 1°

]

e
s = 3 - — D\T.. 2 3
i /‘;dr - 1)(,,4)J (2.15)

[

Extremaremos este funcional, variandolo respecto del campo de poten-
cial magnético A4 v con condiciones de contorno fijas. Encontraremos que la
ccuacion (2.14) es precisamente la condicion que los campos deben cumplir
a fin de extremar este funcional. De esta forma, para hallar el campo mag-
nético que resuelve la ecuacion (2.14), minimizaremos el funcional dado por
la ecuacion (2.15). Escribimos la variacion infinitesimal 6L del funcional.
debido a una variacion infinesimal 4, del potencial magnético. como
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77/2 Rinax )
oL s/o / dr 6 r2sen(g) [20BrF Bo0Bo o 4] (216

Re 47

Utilizando la ecuacion (2.4) podemos expresar el campo magnético en
términos del potencial magnético, de modo que los términos dentro de la
integral de 0L se pueden escribir como

B.6B. + BySBy = 1 J(sen(0)A,) O(sen(8)dA,) + 10(rAg) 8(réAy)

r2sen?(0) 06 06 T2 Or or
(2.17)
. op
op(r,A) = a—A(r,A) r sen(f) dA, (2.18)

Al sustituir estas expresiones en la ecuacion (2.16), podemos integrar por
partes los dos términos provenientes del campo magnético (ecuacion (2.17)),
a fin de extraer los factores § A, fuera de las derivadas 0/08 y 0/0r. Para esto,
debemos especificar las condiciones de contorno sobre el potencial vector. Las
condiciones de contorno serdn consistentes con una estructura dipolar como
la esquematizada en la Figura 2.2.

Como se describié en la sub-seccion 2.1.3, la condicion de contorno en la
base de la corona sobre el campo magnético B, implica para el invariante de
linea A la condicién de contorno de la ecuacién (2.7) en la base de la corona.
El valor de A crece monotonamente desde la linea radial polar (A = 0), hasta
un valor méximo en la base coronal ecuatorial (4 = A.y). De esta forma, la
linea separatriz, delimitando la separacion entre la zona cerrada y abierta,
estard caracterizada por un valor critico intermedio A = A, como se indica
en el esquema de la Figura 2.2.

La linea separatriz es cerrada, alcanzando el ecuador en la posicién 7pico
del pico del streamer. De la ecuacion (2.7) y la definicién del invariante
A, deducimos la condicién de contorno sobre A, en la base de la corona, y
obtenemos

Ay(r = Ry, 8) = DoRo (1 — COSPH(H)) (2.19)

p+1 sen(#)

que crece de 0 en la linea polar a ByRo/(p + 1) en la base coronal ecua-
torial. Acorde con estas consideraciones, las condiciones de contorno que
aplicaremos sobre A, durante la minimizacion del Lagrangiano L, son

§As(r =R, 8) = 0 (2.20)
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Figura 2.2: Esquema de una configuracion coronal global.
rAxlrd=0] = K =0 (2.21)
r Ag(r,0 =mf2) = Ap; T'> Ppico (2.22)
d(sen(f)A,
NP8 (5 = f2) =0, 7% s (2.93)
00 :
ArA,) -

(anx- H) =0 (2.24)

or

[stas condiciones especifican (en partes complementarias de los limites de
la corona) los valores del potencial vector o sus derivadas. La ecuacion (2.20)
mantiene fijo el valor del potencial en la base coronal dado por la ecuacion
(2.19). Las condiciones de contorno restantes se comprenden teniendo en
cuenta la dependencia del campo magnético con el potencial magnético. ver
ecuacion (2.4). La condicion de contorno de la ecuacion (2.21) mantiene fijo
el valor de r4, = K constante en la linea polar, a fin de mantener el campo
magnético completamente radial en todas las alturas polares (ver segundo
término de la ecuacion (2.4)). El valor K = 0 surge de la ecuacion (2.19).

Analogamente, la condicion de la ecuacion (2.22) fuerza al campo mag-
nético a ser puramente radial en la zona ecuatorial por encima del pico r.,
del streamer. A su vez, la condicion de la ecuacion (2.23) fuerza al campo
magnético a ser puramente tangencial en la zona ecuatorial por debajo del
pico Tpico del streamer. La posicion del pico del streamer. 7y, sera fija-
da incialmente en forma arbitraria, v serd variable durante la minimizacion.
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Finalmente, la condicién de 1a ecuacién (2.24) fuerza al campo a tornarse
completamente radial en el punto de grilla radial maximo Ryp,ax.

Reemplazando las expresiones dadas por las ecuaciones (2.17-2.18) en
la ecuacion (2.16), integrando por partes a fin de extraer 04,4 fuera de las
derivadas, y utilizando las condiciones de contorno de las ecuaciones (2.20-
2.23), obtenemos

7/2  rRinax ,
oL = / / dr df r*sen(8) 54, {
o Jr

M—r sen(8) 6_p) } (2.25)
o r

4 0A

Vemos que para que L sea extremo, es decir, para que L = 0 para toda
variacion infinitesimal (arbitraria) del potencial magnético 0 Ay, las expre-
sién entre llaves {} debe ser idénticamente nula. Esta es precisamente la
misma condicion que impone el balance perpendicular de fuerzas dado por la
ecuacion (2.14). El funcional L suma diferencias de dos cantidades definidas
positivas, de modo que su extremo serd un minimo. Asi, la minimizacion
del funcional L con respecto al potencial magnético A,, lleva a establecer el
campo magnético correspondiente al equilibrio.

Para realizar la minimizacion, comenzaremos con una distribucion inicial,
completamente arbitraria, para el campo Ay(r, ). Luego, introduciremos un
campo de variaciones pequenas d Ay(r, 8) y evaluaremos el cambio en L, bus-
cando direcciones de decrecimiento de L, hasta alcanzar algin criterio de
convergencia para esta minimizacion. Para evaluar L en cada paso, pre-
cisamos de un modelo para p(r, A), la presién como funcién de la altura a
lo largo de cada linea magnética. En la préxima seccién desarrollamos un
modelo semiempirico simple para el campo de presion de gas.

Una vez que la minimizacion haya sido implementada, obtendremos los
campos del equilibrio entre la presion de gas y la fuerza magnética, es decir los
campos p(r,8) y Ag(r,8) correspondientes al equilibrio. Podremos entonces
obtener el campo magnético coronal B(r,6) a partir de la ecuacién (2.4).
Este resultado puede ser usado entonces para “trazar” las lineas de campo
magnéticas, y luego calcular derivadas direccionales paralelas a las lineas. En
particular, podremos calcular las derivadas de presion en la ecuacién (2.12).
v calcular asi la densidad de masa.

2.2.2 Modelo semi-empirico de presién

Modelamos la presién en forma semiempirica. Utilizaremos perfiles de presion
derivados de observaciones, pequa(r) en el ecuador y ppoe(r) el polo, que
detallamos en la préxima seccion. Representaremos la transicion de presion
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creciente del polo al ecuador, que se infiere de las observaciones de densidad
v temperatura, de la siguiente forma

])(r~ 4) = ]’pnl«'(’.) =+ [quvm(") = [)[)nh'(r)] (T)('” (22())

donde A es el invariante de linea magnética, v la funcion ®(.A4), es una funcion
continua que toma valores constantes a lo largo de cada linea magnética.
Modelaremos esta funcion de modo que valga @ = 0 en el polo. & = 1 en
el ecnador, v crezca mondtonamente entre ambos limites. Utilizaremos en
particular la siguiente funcion

_ 1+ exp[—(As; — An)/Au)

P(A) = ntl)
( ) ] - (‘.\'l){w-(-.'\ - "\’L_}/‘/:\”‘] | |

‘l O T T
0.8
l |
~ 0.6 ! ]
< - | {
—r’ | |
O . | | 1
- 041 | :
[ x :
g2k A, A
0.0 . ‘ o
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Figura 2.3: Dependencia del modelo de presion con el invariante de linea A.

La Figura 2.3 muestra ® como funcion de A/A,. Como vimos, 4/4, =0
en el polo, A = A, = 1 en el ecuador, y toma algin valor intermedio
A./A., para la linea separatriz, ver Figura 2.2. La funcion ® depende de dos
parametros, A, v A,, que indican valores de A para dos lineas magnéticas
en particular. El valor A, corresponde a la linea magnética que se encuentra
en la zona media del gradiente de presion, es decir ®(A,) = 0.5. El valor
A, mide el ancho (en valores de A) de la region sobre la cual la presion
se modifica significativamente. Mas especificamente: ®(A4, — 4,,) = 0.25
DA, + A,) = 0.75. Para el ejemplo de lIa Figura 2.3 hemos tomado valores
particulares para los valores particulares de los parametros, v se indican
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(como lineas verticales) los valores de A., Ay, y Ay £ Ay, que detallamos en
el siguiente parrafo.

De las definiciones del invariante A(r,8) y la expresién de la componente
radial del campo magnético en funcién del potencial magnético (ver la e-
cuacion (2.4)) es sencillo demostrar que ¢l cociente A./A., mide la fraccion del
flujo total de campo magnético que corresponderd a la zona de campo mag-
nético abierto (lineas con A < A,). Esta fraccidn de flujo magnético abierto
Ac/A., serd uno de los pardmetros libres de nuestro modelo (recordemos
que el valor numérico de 4,, ha quedado determinado de las condiciones de
contorno magnéticas). Asi, el modelo tiene tres paratros libres: A., A, y Ay-
Como ejemplo, el esquema de la Figura 2.2 toma los valores A./A., = 0.8,
.-‘;,,/Ac =0.7 Yy Ah/(A,; - Ah) = 0.15.

Los valores numéricos para estos tres parametros libres, surgirdn al in-
tentar reproducir con nuestro modelo las caracteristicas mas salientes de las
observaciones coronales de minimo solar.

2.2.3 Condiciones de contorno en el ecuador y el polo

Como vimos en la seccidon anterior, nuestro modelo hace uso de condiciones
de perfiles derivados de observaciones, para la presién del ecuador y el polo:
Pequa(7) and ppoie(r). Para esto, utilizaremos las observaciones de densidad
v temperatura que hemos detallado en las secciones 2.1.1 y 2.1.2, infiriendo
la presion a partir de la ecuacion de estado para un gas ideal. Las determi-
naciones de densidad y temperatura son a su vez dependientes de modelos
simples (generados especificamente en cada analisis observacional), de modo
que los perfiles pequa(7) and ppole(r) resultantes son semi-empiricos.

Las densidades electronicas pueden estimarse de observaciones de luz
blanca polarizada pB. Como explicamos en la sub-seccion 2.1.1, la tnversion
que se realiza para determinar estas densidades hace uso de la suposicién de
axisimetria, aproximadamente valida en minimo solar. De los diversos re-
sultados observacionales correspondientes a los pasados dos minimos solares,
que comentamos en la sub-scccion 2.1.1, adoptaremos los resultados de Sit-
tler & Guhathakurta (1999). Sus densidades en el ecuador y el polo pueden
aproximarse por la expresion

N,(r) = a1e®™r72[1 + a3/r + aq/r? + a5/ (2.28)

con la distancia heliocéntrica r dada en unidades de radio solar (que uti-
lizaremos de aqui en mds, a menos que se indique lo contrario). Estas
expresiones se comportan exponencialmente muy cerca de la base coronal,
donde esperamos que el plasina este en equilibrio hidrostatico (altas frecuen-
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Figura 2.4: Perfiles de densidad en funcion de la altura derivados de obser-
vaciones, para el polo (trazo fino) y el ecuador (trazo grueso).

Region  a;[x10°cm ™ 1y (3 4 as
Ecuador 3.26 3.67 4.89 7.61 5.99
Polo 1.29 480 0.30 -7.17 12.32

Tabla 2.1: Valores numéricos de los pardmetros utilizados en los perfiles de
densidad en el ecuador y el polo.

cias colisionales y bajas velocidades netas). y decaen como 1/r% muy lejos
del Sol. Las constantes a;—; 5, para los mejores ajustes a los datos deriva-
dos de observaciones, se indican en la Tabla 2.1. La Figura 2.4 muestra los
correspondientes perfiles. Como se ha mencionado, las observaciones de pB
alcanzan alturas maximas de unos 5R.. los ajustes a alturas mayvores han
sido determinados utilizando mediciones in-situ de Ulysses, a distancias del
orden de 1TUA ~ 215R, (Sittler & Guhathakurta, 1999). No obstante el
interés de nuestro modelo es la region 1 — 5R...

[n la sub-seccion 2.1.2 discutimos las observaciones de temperatura. desta-
cando las anisotropias observadas., que conducen a anisotropias de presion.
Las observaciones que utilizaremos corresponden a distintos trabajos, v hemos
desarrollado modelos propios que resumen la diversa informacion semi-empirica
disponible. Para los cdlculos de esta parte del modelo, solo precisamos datos
de componentes perpendiculares de temperatura. Sin embargo necesitare-
mos también de modelos de temperatura paralelos cuando resolvamos las
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ecuaciones de viento solar. De esta forma, desarrollamos modelos de temper-
atura, paralelo y perpendicular a las lineas de campo magnético, en el polo
y el ecuador. Hemos por lo tanto incorporado caracteristicas centrales indi-
cadas por las observaciones: fuerte anisotropia de la temperatura protonica
en el polo (con temperaturas perpendiculares mayores que las paralelas) e
isotropia en la zona ecuatorial.

6.0x10°E — ' — ]

5 O x 1 O 6 E_ * T;-L.cth:Ta,mll _E

S 5 pl.pole i

? E — — =l ohpote™ ! a,pole E
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Figura 2.5: Perfiles de temperatura en funcion de la altura derivados de ob-
servaciones, para el polo y el ecuador. Los perfiles del ecuador son indicados
con subindices “crit”, ya que son a la vez los perfiles adoptados a lo largo de
la linea magnética critica.

Modelamos las distintas componentes de las temperaturas (paralela y
perpendicular), para las dos especies consideradas (protones y electrones),
utilizando la siguiente funcién

(a+1) (r —1)%exp(—(r — 1)/Ar)

Tiln)y=T4 + T ;

a+bre+ (1 —b)r-~ (Tmaz — 1)2ezp(—(Tmaz — 1)/AT)
(2.29)
El primer término consiste basicamente en dos leyes de potencia, ddndo
una funcion que empieza en el valor Tj en la base coronal r = 1, crece
rapidamente con una ley de potencias 7, alcanza un mdximo no lejos de
la superficie del Sol, luego decreciendo con una ley de potencia -mds suave-
r®. La constante a permite cambiar el maximo de temperatura alcanzado
por el perfil si modificar los comportamientos asintéticos cerca y lejos de la

superficie solar r = 1.
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protones clectrones protones electrones
polares polares ecuatoriales polares
To 8 x10°K 8 x 10°K 8 x 10°K 8 x 10°K
0 0. 0. 0.1 0.1
b 0.23 0.23 0.47 0.47
3 6.0 6.6 6.6 6.6
o 0.7 0.7 0.55 0.55
Ty 3x10°K 0. 0. 0.
Ar R,

Tabla 2.2: Valores numéricos de los parametros utilizados en los pervfiles de
temperatina en el ecuador v el polo.

El segundo término principal comienza en el valor cero en la superficie
solar. crece cuadraticamente a bajas alturas, luego decrece exponencialimente
a alturas mavores. Este término nos permite imponer un crecimiento rapido
a temperaturas mas elevadas v en un rango mas ancho de alturas. como se
observa en la region polar (p.ej. con el UVCS). Fstos picos de temperaturas
mas elevadas seran de orden Ty, v ¢l parametro Ar gobierna el ancho de
alturas sobre la cual existen estas (emperaturas mas clevadas. Este segundo
término sera utilizado sélamente para la temperatura polar perpendicular de
los protones. Para los demas perfiles tomaremos 71 = 0. En todos los casos.
fomaremos una tnica potencia .3 = 6.6 v un tnico valor Ty ~ 8 x 10°K, de
modo que todos los perfiles serdan asintéticamente iguales al acercarnos a la
superficie solar r = 1. En la Tabla 2.2 indicamos los valores numéricos de
todos los pardmetros utilizados en los perfiles de temperaturas de electrones
v protones, tanto perpendiculares como paralelas. en el ccuador v ol polo.

Para los protones de la zona polar los perfiles de temperatura perpen-
dicular alcanzan temperaturas maximas del orden de ~ 5 x 10°K en alturas
del orden de r ~ 2.5R .. Esto es consistente con las observaciones de -
\V'CS/SoHO(indicadas con asteriscos), que discutimos en la seecion 2.1.2. Tl
modelo para la temperatura protonica perpendicular en el polo esta repre-
sentada por la linea continua de trazo fino en {a Figura 2.5.

En la zona ecuatorial, hemos seleccionado los valores de los distintos
pardmetros no solo para que los perfiles sean consistentes con los datos ob-
servacionales, sino también para que se parezean a un perfil hidrostatico en
las zonas cerradas del streamer. Como hemos discutido en la seccion 2.1.2.
estudios detallados de streamers ecuatoriales de minimo solar (Ravmond o
al.. 1997: Li et al.. 1998: Gibson. 1999b). indican que en estas regiones los per-
files de temperaturas son consistentes con una situacion cercana al equilibrio
hidrostatico, alcanzando temperaturas maximas del orden de 1.6 x 10°K en
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posiciones del orden de 7 = 1.5R;. Bajo equilibrio hidrostatico, el gradiente
de presiones es completamente compensado por la gravedad, y de la ecuacién
(2.9) obtenemos dp/dr = —m,, ge ne(r)/r? donde g es la aceleracién gravi-
tatoria del Sol en su superficie. Utilizando los perfiles ya derivados de densi-
dades ecuatoriales, obtenemos el perfil de presion hidrostatica por integracion
directa,

ne(r)
2

.
p(r) = po = Mpgo / dr (2.30)
Ro

Para fijar el valor de py, requerimos que la presion resultante a una cier-
ta altura de referencia ry sea consistente con las temperaturas y densidades
observadas a esa altura. Con esta presion, y los perfiles de densidad, obten-
emos los perfiles de temperatura consistentes con equilibrio hidrostatico La
Figura 2.5 muestra la solucion hidrostatica compatible con las densidades
ecuatoriales de la Figura 2.4 como una linea punteada-rayada. El modelo
de temperatura que utilizamos para el ecuador estd indicado c6mo un trazo
continuo grueso, que presenta un perfil cercano a la solucién hidrostatica.

Como se discutio en la seccion 2.1.1, las determinaciones observacionales
de temperaturas cinéticas ecuatoriales provenientes de andlisis de anchos de
HI-Lvar , mostrados como cruces en la Figura 2.5, tienden a ser mayores
que los valores correspondientes al modelo hidrostatico. Los perfiles de linea
estan afectados por ensanchamientos no-térmicos, y constituyen en realidad
limites superiores para el ancho térmico. Los valores determinados a partir
de cocientes de intensidades de lineas de iones pesados (no afectados por
efectos no-térniicos), tienden a ser sistematicamente menores en el ecuador.
Estos valores menores son los utilizados por estudios como los de Raymond
et al. (1997) y Li et al. (1998), que avalan el escenario ecuatorial cercano al
equilibrio hidrostdtico. Teniendo estas consideraciones en cuenta, y dadas las
relativamente altas incertezas (~ 30%) de las estimaciones de temperatura
basadas en anilisis de perfiles de lineas de emision, nuestro modelo es también
consistente con estas observaciones.

La zona cerrada del streamer se caracteriza por densidades relativamente
altas y no hay movimiento neto (viento solar) del plasma, esperamos que en
esta region sea razonable suponer isotropia y temperaturas electrénicas simi-
lares a las protonicas. La misma suposicion de isotropia e igual temperatura
de electrones y protones, es razonable en la zona ecuatorial pero por encima
del streamer, en la zona de viento lento, tal como lo indican las observaciones
de la mision Ulysses en la region ecuatorial extendida.

Para las temperaturas electronicas en los polos, seleccionamos los parametros
que nos llevan a un mejor ajuste con las observaciones resefiadas en la seccion
2.1.2 (Ko et al., 1997: Cranmer et al., 1999). El modelo se indica como linea
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ravada. v los datos observacionales como triangulos.

Con relacion a las temperaturas paralelas. estas no pueden estimarse tan
directamente.  Un limite inferior razonable, cs igualarlas a las temperat-
uras clectronicas adoptadas. Este limite inferior es fundamentado tanto en
consideraciones observacionales como tedricas. Por un lado, las mediciones
in-situ del viento solar extendido, muestran que T, > T, (Marsh et al.
1982: Pilipp ct al.. 1987). Por otro lado, los mecanismos de calentamiento
coronal mas postulados (complementarios a la conduccion térmicas) actian
preferentemente en los protones. Estos mismos mecanismos de calentamiento
depositan mas energia en temperatura cinética perpendicular que en paralela
(Cranmer et al.,; 1999). Por lo tanto, esperamos que las temperaturas parale-
las polares sean mucho menores que las altas temperaturas observadas en la
direccion perpendicular, y similares a las temperaturas clectronicas. Consid-
eraremos entonces a los clectrones escencialmente isotropos, v modelamos las
temperaturas paralelas protdnicas iguales a las adoptadas para los electrones.

Finahinente. modelamos la transicion de densidades v temperaturas en
funcion de las lineas de campo magnéticas, de la misma forma que lo hacemos
para las presiones en la ecuacion (2.26). De esta forma, los perfiles (en funcion
de la altura) a largo de la linea critica 4. (que separa la zona cerrada de la
abierta) coinciden con los perfiles ecnatoriales que hemos discutido. Asi. no
habra variacion latitudinal apreciable dentro de la zona cerrada. donde las
variables dependeran basicamente de la altura. Esto es consistente con las
observaciones de streamers coronales, discutidas en las secciones 2.1.1 v 2.1.2,
que indican que las las temperaturas v densidades no muestran drasticos
cambios latitudinales en la region cerrada de los streamers.

Habiendo descripto los modelos semi-empiricos polares v ecuatoriales del
modeclo, en la proxima seccion describimos la implementacion numédérica del
problema de minimizacion Lagrangiana.

2.2.4 Implementacién numérica

Para llevar a cabo la minimizacién del Lagrangiano dado por la ccuacion
(2.15), discretizamos la corona con una grilla fija de N, puntos radiales v Ny
puntos latitudinales. Il Lagrangiano ¢s un funcional del campo A(r.0) =
A, rsen(d), es decir del campo Ag, va que (r,#) constituyen una grilla fija).
Su version discretizada es entonces una funcion de N = N, x \p variables
Ao(iaj), donde i = 1,.,Np v j = 1,...,. V.. Asi, el problema de minimizar
el balance perpendicular, se transforma en el problema de minimizar una
funcion de N variables.

Los algoritmos de minimizacion mulladimensional (como se denomina a
este tipo de problemas) pueden dividirse en forma general en dos grandes cat-
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egorias, dependiendo del uso (o no) de las primeras derivadas de la funcién a
minimizar. Nosotros haremos uso de las primeras derivadas, basandonos en
un algoritmo muy robusto de este tipo, conocido como algoritmo de Polak-
Ribiere (Numerical Recipes, 1997). Los N valores del campo A, son tratados
como un tnico vector perteneciente a un espacio N-dimensional. Partien-
do de un valor arbitrario para este vector (que definen la condicién inicial
del cammpo magnético), se propone una variacion dA4, (también un vector de
N componentes). Luego, se realiza una minimizacion uni-dimensional a lo
largo de la direccion que dA, define en el espacio N-dimensional. Es de-
cir, buscamos el valor del escalar A para el cual el funcional L presenta un
minimo en el sub-espacio A, + A dA,4. Partiendo de este punto del espacio
N-dimensional, se elige otra direccion 0 Ay, v se repite el procedimiento. min-
imizando a lo largo de otra direccién. El proceso continiia hasta alcanzar el
minimo global.

La eleccion de las sucecivas direcciones, a lo largo de las cuales realizamos
las minimizaciones uni-dimensionales, son evidentemente un aspecto clave del
algoritmo. Estas se eligen mediante el método de los gradientes conjugados,
que hace uso de las primeras derivadas de la funciéon L que se minimiza.
Las minimizaciones sucecivas, a lo largo de las direcciones definidas por los
gradientes conjugados, se realizan mediante el método de Brent (o golden-
search). Relerimos al lector al Capitulo 10 del libro Numerical Recipes (1997)
para detalles sobre el método de los gradientes conjugados y el método de
Brent. La combinacion de los mismos, optimiza la bisqueda del minimo, y
hacen que el algortimo sea muy robusto.

La minimizacion estd sujeta a las condiciones de contorno del campo A,
que discutimos en detalle previamente, (ver ecuaciones (2.20-2.24)). Estas
condiciones son tratadas numéricamente de la siguiente forma. El vector de
variaciones d A, propuesto siempre tiene componentes nulas en los limites
de la grilla coronal. Tnmediatamente antes de la evaluacion del funcional L,
los valores de contorno para A, son actualizados de la siguiente forma. En
las zonas donde se requiere 4, = 0 los valores no son modificados, y son
re-calculados apropiadamente en los puntos de grilla de contorno donde las
condiciones aplican sobre derivadas de A;. Es en este punto del célculo en
el que las ecuaciones (2.20-2.24) son utilizadas. Los valores de contorno re-
queridos para Ay se hallan en funcién de sus valores actuales en los puntos de
grilla inmediatamente interiores, utilizando versiones discretas de los oper-
adores diferenciales apropiados en cada caso. Para aplicar las condiciones de
contorno en el ecuador, precisamos actualizar la altura del pico del streamer,
Tpico- Lste valor se actualiza comparando los valores de A4 en los puntos
inmediatamente interiores al ecuador con el valor 4., esta comparacion que
indicara cual debe ser la nueva posicion del pico del streamer.



Capitulo 2. Modelo Global de la Corona Solar 53

Una vez que el campo A, es actualizado en todos los puntos, se caleula el
funcional L. Para ello, precisamos calcular el modulo del campo magnético v
la presion de gas en cada punto de grilla. Esto se realiza a traves de rutinas
apropiadas que calculan ambas cantidades a partiv de su dependencia con el
campo A,, dada por las ecuaciones (2.4) v (2.26) respectivamente.

También fijamos la tolerancia ¢ de la minimizacion. un pequeno parametro
adimensional, (al que la minimizacion se detiene cuando el cambio relativo
del valor del funcional L se vuelva menor que la tolerancia. Es decir. el pro-
ceso se detiene cuando la diferencia AL, de los valores L resultantes de dos
minimizaciones-unidimensionales consecutivas. cumple: AL/L < .

2.2.5 Resultados del modelo

Los pardmetros libres de nuestro modelo son la intensidad maxima del campo
magnético radial en la base polar de la corona. By el valor de la linea critica
Ao (tal que A./A,, mide la fraccion de flujo magnético que serd abierta): el
valor de linea 4, que indica el punto central donde se produce el gradiente
de presiones perpendicular a las lincas: v el valor 4, que indica ¢l ancho
transversal (a las lineas magndéticas) de la zona del gradiente de presiones.

Las condiciones de contorno de presion va han sido determinadas para el
polo v el ecuador. Fijados entonces los valores de los parametros libres. nue-
stros algoritmos encuentran la configuracion de campo magnético v presion
de gas que minimiza el funcional L, es decir, la configuracion correspondiente
al equilibrio perpendicular de fuerzas

Hemos desarrollado los cddigos numéricos apropiados (en lenguaje IDL).
utilizando la téenica numérica descripta en la sub-seccion 2.2.4. Los codigos
de minimizacion parten de una distribucion de campo magnético completa-
mente arbitraria, v el usuario debe fijar los valores de los parametros libres,
Para los caleulos hemos utilizado una grilla de V2 = N, x N, = 180% puntos.
La grilla latitudinal es regular v abarca el rango polo-ccuador (sus tltimos
dos puntos en realidad rodean 1a linea del ecuador). La grilla radial abarca
el rango 1 = 10R.. v es irregular, sicndo mas densa en el rango de pequenas
altiras (1 — 3R ). Fijamos la grilla de esta forma para poder determinar la
altura del streamer con suficiente precision, siendo esa zona la que presentard
una morfologia magnética mas compleja. Tlemos corrido nuestros codigos en
una CPU SPARC Ultra-20, en el Center lor Astrophysics, donde disponemos
de licencias TDL para uso continuo. Una corrida tipica de los c¢odigos de min-
imizacion toma unas 24hs de cdlculo (tiempo real). Hemos realizado diversas
corridas de los eddigos a fin de determinar como se ven afectados los resul-
tados para diversas combinaciones de valores de los pardmetros del modelo.
Ta Tabla 2.2.5 indica valores numéricos particnlares que utilizamos en los
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resultados que mostraremos.

Como hemos visto, para el campo magnético radial en la base de la corona
utilizamos el perfil observacional de la ecuacién (2.5), fijando la intensidad
maxima del campo magnético en el polo By = 10G, y p = 7 para el perfil
latitudinal. Utilizaremos estos valores caracteristicos en los resultados que
mostraremos. Como hemos explicado, fijada esta condicidon de contorno del
campo magnético en la base coronal. queda determinado numéricamente el
valor méximo A, del campo A = Agrsen(f), que tiene lugar en el ecuador
(r=R,,0=m7/2).

Como vimos, el valor de A./A,, determina la fraccién del flujo magnético
total que resulta abierto. La seleccion de este valor determina entonces el an-
cho en latitud de la base del streamer. Cuinto mayor sea la fraccién de flujo
abierto, tanto mayor sera la superficie de la zona basal del agujero coronal,
y menor la del streamer. Por lo tanto, a medida que aumentamos A, el agu-
jero coronal crece, y esperamos que el streamer deba soportar una creciente
presion magnética de la region abierta. El aumento de A, resulta entonces
también en una disminucion de la altura del streamer. Inversamente, fijado
A.. una disminucion de By implicaria un aumento en la altura del streamer,
ya que dismunuiria la presion magnética externa sobre el streamer.

Para el valor fijado de By, realizamos diversos experimentos para el para-
metro 4. Para el rango A./A = [0.70,0.90] obtenemos alturas de streamer
resultantes en el rango rpico = (2.4, 1.5]R, respectivamente. El valor escogido
para los resultados que se muestran es un valor intermedio de A./A., = 0.80,
implicando que un 80% del flujo magnético total en la base de la corona es
abierto. Segln veremos, esto implicara una altura del streamer en torno de
Ipico = 2R, y predicciones de intensidad en luz blanca en buen acuerdo con
observaciones tipicas de minimo solar.

El valor de A, indica la linea magnética central de la regién de gradiente
latitudinal de presion (ver seccién 2.2.2). Al aumentar Ay, nuestro modelo
de presién implica que la zona de presion de gas alta disminuya, implicando
también una disminucién del tamano del streamer. Por lo tanto hemos re-
alizado diversos experimentos para A; también. De hecho, los experimentos
para A, indicados en el parrafo anterior corresponden a un valor promedio de
A,/A. = 0.70. Este valor sera utilizado en los resultados que mostraremos,
al ser menor que la unidad indica que el centro del gradiente latitudinal de
presion ocurre para una linea con valor A < Ag, es decir en la zona abierta
que rodea al streamer. El valor de A,/A. tendra entonces implicancias en
la variacion latitudinal de las predicciones de intensidad de luz blanca coro-
nal. Segun veremos, el valor A,/A, = 0.7 producirad perfiles latitudinales
consistentes con las observaciones.

Finalmente, el valor de A, indica el ancho de la regiéon de lineas mag-
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By= 10G

A /A, = 080
ApJA. = 0.70
Au/(A.— A) = 0.15

Tabla 2.3: Valores numéricos utilizados para los parametros libres del modelo

néticas en la cual ocurre el gradiente latitudinal de presion. ver seccion 2.2.2.
Al aumentar A,,, nuestro modelo de presion implica que la zona de gradiente
(A, — Ay, Ay + A, se ensanche. Segun detallamos, la transicion latitudinal
de perfiles de temperatura polares a perfiles ecuatoriales es también gober-
nada por este mismo ancho. Segin veremos al resolver las ecuaciones de
viento solar, el cambio de los modelos de temperatura, en conjuncion con la
morfologia resultante del campo magnético cerca del streamer, tendra con-
secuencias importantes en las soluciones de viento solar. Las soluciones del
viento resultaran mas lentas cerca del streamer. tal como indican las observa-
ciones latitudinales de viento solar. El ancho de la region de soluciones lentas
estarda dado en definitiva por A4,,. v hemos realizado diversos experimentos
para este valor. El valor de A,,/(A. — A;) = 0.15 indicado en la Tabla 2.2.5.
resulta un valor intermedio para el cual el ancho de la region de velocidades
lentas estard en el orden de los 20 —30° en torno del ecuador, consistente con
las observaciones de la nave Ulysses.
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Figura 2.6: Configuracion de lineas magnéticas resultantes (trazos fino) v
contornos de nivel del 7 de plasma resultante

El proceso de minimizacion parte de una distribucion magnética com-
pletamente arbitraria, y la configuracion magndética final sélo depende de los
valores que se fijan para los tres parametros libres descriptos mas arriba. Esto
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s¢ ha verificado realizando corridas con los mismos valores de los pardmetros,
y partiendo de distribuciones iniciales muy diferentes.

Para los valores de la Tabla 2.2.5, la Figura 2.6 muestra la estructura
coronal final que resulta una vez que la minimizaciéon ha convergido. La
ligura muestra la corona entre el polo y el ecuador y un cuarto del disco
solar (en color negro). La extension de la figura es de 4R en el ecuador y
2., en el polo, a fin de mostrar con claridad la estructura del streamer. Los
trazos {inos indican las lineas de campo magnéticas, con la posicién del pico
del streamer resultando estar en en 7, = 1.88Rg, sobre el ecuador. Los
trazos grucsos representan el pardmetro 3 de plasma, que mide el cociente de
presion de gas y magnética. Los contornos de nivel graficados corresponden
a valores que varian desde ~ 0.01 (en la regién polar), a ~ 1 en la regién de
transicion entre la zona abierta y la cerrada, alcanzando valores de ~ 10 ¢n
torno del pico del streamer y la zona central del mismo.

La Figura 2.7 muestra los resultados del modelo extendiéndose a 5Rg en el
ccuador y el polo, mostrando la mitad de la corona. En cada imagen el color
del pixel es proporcional al valor de la magnitud representada. La escala va
de azul (valores minimos) a rojo (valores maximos). La Figura 2.7(a) indica
presion perpendicular de gas py resultante y la Figura 2.7(b) indica presion
magnélica resultante pmag = B%/(87), se han tomado raices quintas de las
presiones a fin de optimizar la escala de colores. Superpuestas a los mapas
de intensidad indicammos lineas de campo magnético resultantes, con su valor
A en unidades de A.. Se indica la linea separatriz A = 14, entre la zona
cerrada del streamer y la zona abierta de los agujeros coronales. Se indican
algunas lincas cerradas y abiertas, estas tltimas se vuelven radiales en el
punto de grilla radial maximo 10Rg. Las tres lineas abiertas que aparecen
agrupadas en torno de unos ~ 15° por encima (y por debajo) del ecuador,
indican la linea central del gradiente de presion A, = 0.74., y las lineas
A, £ A, que delimitan la zona donde se produce el 50% del gradiente de
pression (ver seccion 2.2.2).

Se puede ver el incremento de la presion de gas dentro del streamer, donde
la presion magnética es minima. Lo opuesto ocurre en el polo, donde la pre-
sion de gas es minima y la magnética es maxima. En la imagen de presion
magnética puede verse claramente un minimo en el punto del pico del stream-
er. TEsto se debe a una intensa divergencia local del campo magnético para
las lineas abiertas que pasan muy cerca del pico del streamer (ver Figura 2.6).
Esta intensa divergencia local de B tendrd importantes concecuencias sobre
la solucion de viento solar, segin veremos en la proxima seccion.

La Figura 2.8(a) muestra el cociente entre las presiones de gas y mag-
nética, 3 = py/puag, on escala logaritmica para optimizar la escala de col-
ores. Encontramos que la transicion de valores de 8 bajos (azul) a valores
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(a) Presién de gas p,'” (b) Presién magnética (B*/8m)!/5

Figura 2.7: Resultados de la minimizacion Lagrangiana. En cada imagen
el color del pixel es proporcional al valor de la magnitud representada. La
escala va de azul (valores minimos) a rojo (valores maximos). Superpuestas
se hallan las lineas de campo magnético resultantes, con sus correspondientes

o

valores de A/A

altos (rojo), se produce a lo largo de la linea magnética 4, = 0.74,, que es
precisamente la zona media del gradiente de presion.

Se ven claramente los altos valores de /3 en la zona central del streamer.
Los valores de 3 llegan a sus valores maximos en torno del pico del streamer.
Este es el efecto de la intensa divergencia local del campo magnético. donde
el minimo de presion magnética local (ver Figura 2.7(b)) genera valores de
> 10. Estos valores de [ son preliminares, ya que cuando calculemos las
soluciones de viento solar las densidades de masa seran corvegidas, y por
lo tanto las presiones de gas también. Luego desarrollaremos un proceso
iterativo para verificar la compatibilidad de las soluciones de presion de la
minimizacion con las del viento solar. Encontraremos que el valor de /3 es
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(a) logio(B) (b) Velocidad del viento V

Figura 2.8: Resultados de la minimizacion Lagrangiana y el viento solar. En
cada imagen el color del pixel es proporcional al valor de la magnitud rep-
resentada. La escala va de azul (valores minimos) a rojo (valores maximos).
Superpuestas se hallan las lineas de campo magnético resultantes, con sus
correspondientes valores de A/A,

efectivamente alto dentro del streamer y especialmente en la localizacion del
pico del mismo. Estos resultados de # > 1 en streamers son coincidentes con
resultados obtenidos de modelos que realizan integracion numeérica directa
de ecuaciones MHD mas complicadas que las analizadas por nosotros, como
por ejemplo en los trabajos por Wang et al. (1998) y Suess et al. (1996).
Estimar 3 en forma empirica en streamers es un problema dificil, debido
a la ausencia de mediciones directas del campo magnético en la corona. Para
streamers ecuatoriales del pasado minimo solar, Li et al. (1998) han combi-
nado estimaciones observacionales de las propiedades del plama (utilizando
el instrumento ultravioleta UVCS/SoHO y el SXT/ Yohkoh) con un modelo

magnético potencial. Sus resultados indican valores de f = 5 en la base




Capitulo 2. Modelo Global de 1a Corona Solar 59

del streamer, v 4 = 3 en 7 = 1.5. Nuestros resultados son consistentes con
esta estimaciones, indicando el rol central de la presion de gas dentro de
los streamers. Por otro lado, la region abierta de los agujeros polares, estd
caracterizada por valores bajos de 3. Asi, el cinturdn de streamers puede
visnalizarse como una zona de presion de gas relativamente alta, conflinada
por un fuerte “envase”™ magnético externo (ver también Suess et al., 1999h).
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Figura 2.9: Minimizacion Lagrangiana: AL/L versus nimero de iteracion

Para evaluar la convergencia de nuestra técnica de minimizacion, Ia Figu-
ra 2.9 muestra la evolucion de la diferencia del valor del funcional L entre
dos iteraciones sncesivas. Graflicamos AL/L = (Liygy — Li)/(1/2)(Ligr + L)
en funcion del nimero de iteracion ¢ Las iteraciones se deticnen cuando
¢l eriterio de convergencia € = 1078 ha sido alcanzado. La técnica de min-
imizacion ha sido implementada para resolver el balance perpendicular de
erzas, dado por la ecuacion (2.14). La validez del resultado final puede
entonces cotejarse a partir de la evaluacion numérmica de ambos miembros
de la ecuacion (2.14). utilizando para esto los resultados finales de la mini-
mizacion. Para alturas seleccionadas entre los puntos minimo y maximo de
la grilla radial, 1a Figura 2.10 muestra la evaluacion de ambos miembros de
la ccuacion (2.14), en funcidn de los invariantes de linca A/A,.. El miembro
izquicrdo de la ecuacion (2.14) es proporcional a dp /dA. Por ello, en cada
altura el término presenta un pico en torno de A, /A, = 0.7 (1a zona central
del gradiente de presion). La linea continua y los diamantes corresponden a
los miembros izquierdo y derecho de la ecuacion (2.14) respectivamente, verif-
icindose un muy buen acuerdo entre ambes miembros dentro de la precision
de la convergencia de la minimizacion.

Finalmente; la Figura 2.8(b) muestra las soluciones de viento solar que
surgen de nnestro modelo en la proxima seceidon. Posponemos hasta entonces
ol anclisis de esta fignra.
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Figura 2.10: Utilizando los resultados de la minimizacién, y para las alturas
indicadas, evaluacién numérica de ambos miembros del balance perpendicular
de fuerzas de la ecuacién (2.14). El trazo continuo corresponde al miembro
izquierdo, los diamantes al miembro derecho.

2.3 Balance paralelo de fuerzas. Ecuaciones de viento

Encontraremos ahora soluciones de viento solar para la estructura magnética
que surgio como resultado de nuestro modelo en la secciéon 2.2. La estructura
que encontramos no ha considerado los efectos de la inercia del viento y
de la anisotropia de las presiones. Como hemos anticipado, para resolver
el balance paralelo de fuerzas a lo largo de las lineas magnéticas halladas,
volvemos a considerar el balance de fuerzas completo dado por la ecuacién
(2.2). En el balance suponemos ahora conocido el campo magnético B, dado
por la solucién del problema de minimizaciéon Lagrangiana. Reemplazando
la expresion del tensor anisétropo de presiones dado por la ecuaciéon (2.3), y
reordenando términos, obtenemos

o ye
By (AR tRVTY o) oy = OO, b VB x B (551
B 9 4r

donde B = |B|. Tomamos ahora el producto interno del balance de fuerzas
con el vector unitario e paralelo a las lineas de campo magnéticas. Haciendo
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uso de e, - de,/0s = 0 (donde d/0s es la derivada direccional a lo largo de
las lineas de campo), obtenemos el balance paralelo de fuerzas,

D ) L 108 b, -
— | —{((. ;= J em—— = — - _'_,\
Bas(n(p'“ )) PO P e (2.3

donde < es la distancia medida a lo largo de las lincas. v hemos introducido
las velocidades sonicas paralela v perpendicular a las lincas. definidas por
. Pia by (T +To00) .
Ci, = = (
- P m,
donde T, v T, son las temperaturas clectronicas v protonicas respectivamente.
17 es la velocidad del plasma a lo largo de las lincas, v @, es el potencial grav-
itatorio solar. Is posible extraer la densidad de masa fuera de las devivadas
de la ecnacion (2.32) utilizando la conservacion del (lujo de masa a lo largo
de las lineas magnéticas, que para el estado estacionario se escribe

B (n\'> _ 0 o)
os\'B /) e

De las ccuaciones (2.32-2.34). obtenemos entonces la sigiiente cenacion
diferencial para la velocidad paralela del plasma

£V
(]
-

ChN OV af
1 — —L | { = — 295
(l "")’) Js Js (2.35)
G 9 <N oB L,
5) = ¥y = | L g 396
[(s) r(s) C(s) o B(s) s s (2.30)

El dltimo término en la cenacion (2.36) representa el efecto de la fuerza
magnética sobre el viento. Alternativamente, esta misma ccuacion de viento
para un solo fluido (sin discriminar especies). puede obtenerse de las ecua-
ciones cinéticas de Boltzman de electrones v protones. v suponiendo que
ambas especies poseen una velocidad similar. Para encontrar las soluciones
en el marco de nuestro modelo, calcularemos la [uncion f(s) a lo largo de las
lineas magnéticas, utilizando los modelos de temperaturas Ty (r. 8} desarrol-
lados previamente en la sub-scccion 2.2.3 v la intensidad magnética B(r. 6)
que surgio del balance perpendicular de fuerzas.

Para esto debemos primeramente calcular las cantidades necesarias a lo
largo de las lineas magnéticas. s decir. B(s. A). C'(s. ). r(s. A). Debemos
entonces “trazar” las lineas de campo numericamente. es decir. debemos e-
valuar las coordenadas polares (r,6) a lo largo de cada linca magnética. De
la solucion del balance perpendicular de fuerzas. hemos obtenido el cam-
po A(r.0). Podemos invertiv numéricamente este resultado. para hallar la
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posicion angular de una dada linea de campo a una altura dada (es decir,
(A, 7]). Podemos ahora calcular la longitud de camino s a lo largo de ca-
da linea, e invertir para hallar r[4, s], con lo cual podemos ahora calcular
6[A, s]. Hemos asi hallado las coordenadas polares a lo largo de cada linea
magnética. Con estas {unciones es ahora posible evaluar el valor de cualquier
campo fisico, ya conocido en la grilla fija, a lo largo de cada linea mag-
nética. Es decir, dado el campo en la grilla fija: &(r,6), podemos calcular:
P(4, s5) = B(r[A, s],0[A4, s]).

Hemos desarrollado los c6digos necesarios para trazar numéricamente las
lineas de campo magnético que resultan de nuestro modelo y evaluar los
resultados de presién, temperatura y campo magnético a lo largo de las
mismas. Con estos resultados podemos integrar las ecuaciones (2.35-2.36) de
viento solar. En la siguiente seccién mostramos los resultados obtenidos.

2.3.1 Soluciones de viento solar

Mostramos ahora el resultado de trazar los distintos campos a lo largo de
las lineas magnéticas. Calculamos los resultados a lo largo de dos lineas en
particular: a) la linea polar y b) la linea critica, que es la linea abierta mas
cercana a la separatriz entre las regiones abierta y cerrada. Esta linea critica
rodea al streamer desde su base, pasa muy cerca al pico del mismo, y se
aleja paralela al ecuador, torniandose radial apenas por encima del pico del
streamer.

El panel superior de la Figura 2.11 muestra el resultado de trazar la
intensidad magnética B = |B| a lo largo de estas dos lineas, en funcion de
la distancia r/Rg en cada punto del trazado. El trazo fino corresponde a
la linea polar, el grueso corresponde a la linea critica. La altura rpice =
1.88R... del pico del streamer aparece como referencia, indicada por lineas
discontinuas verticales. Vemos claramente el minimo en B cuando pasamos
muy cerca del pico del streamer, correspondiente al minimo sobre el ecuador
en la Figura 2.7(b) de presiéon magnética. La linea polar no presenta ese
comportamiento por hallarse muy lejos del streamer.

El panel intermedio de 1a Figura 2.11 muestra la funcién f(s[r]) de la
ecuacion (2.36) a lo largo de la linea critica (trazo grueso) y polar (trazo fino).
Vemos claramente un maximo local en f cuando pasamos muy cerca del pico
del streamer, que se explica de la siguicnte forma. Muy cerca del pico del
streamer, la intensidad del campo magnético presenta una divergencia local
muy grande, como se ve claramente en el primer panel.

El término de la derivada logaritmica domina el comportamiento de f
cerca del pico del streamer, donde vadra: 0f/0s x —dln(B)/Js en torno
de la posicion sp, de maxima aproximacion al pico del streamer (ver e-



Capitulo 2. Modelo Global de ta Covona Solar (33

cuacion (2.36)). Inmediatamente debajo del pico, el campo magnético di-
verge rapidamente (B(s) decrece localmente), mientras que encima del pi-
co converge rapidamente (3(s) crece localmente). Este cambio de compor-
tamiento en el campo magnético al pasar cerca del pico del streamer implica
que, en el maximo acercamiento al mismo, tendremos Oln(B)/0s(seusp) X
Af]05(Seusp) = 0. Este comportamiento ocurre solo para lineas suficiente-
mente proximas al pico del streamer. v por lo tanto no aparece a lo lareo de
la linca polar (trazo fino).

Para integrar las ecuaciones de viento numéricamente. precisamos iden-
tificar previamente los puntos sonicos a lo largo de cada linea. s decir. la
posicion s tal que 1 (s.) = C(s.). Estos puntos serviran como condicion
inicial para dos integraciones de linea de la ecnacion (2.35), que se realizardan
alejandose del punto sénico, hacia alturas menores ¥y mavores respectiva-
mente.

Examinando la ccuacion (2.33) notamos que a lo largo de cada linea.
el miembo izquierdo se cancela en el punto sonico v también donde 17(5)
presente un extremo local.  Del miembro derecho de la misia ecuacion,
resulta claro que en esos puntos tendremos J9f/9s(s) = 0. Asi. encontrando
los puntos donde f(s) presente extremos. habremos localizado el punto sonico
v los extremos locales de 17(s).

El panel central de la Figura 2.11 muestra que a lo largo del polo (trazo
fino) la funcién [ presenta solo un extremo local, un minimo absoluto. Ton este
caso la unica posibilidad es que este punto sea el sonico, v que la velocidad
no presente extremos locales, creciendo en forma mondtona. Hemos pues
hallado el punto sonico a lo largo de la linea polar.

A lo largo de la linca critica (trazo grueso) la situacion es muay diferente.
Como vimos. el maximo local de f(s) no se relaciona con el punto sonico,
sino con la morfologia magnética cerca del pico del strecamer. De lo cual se
desprende que la velocidad 17(s) presenta un extremo local en este punto. El
punto sonico tendrd que estar localizado entonces en la posicion de uno de
los dos mininios locales de la funcion f(+). Exploramos ambas posibilidades.
cligicndo uno de los dos minimos de [, suponiendo que 1" = "} en ¢l punto
clegido, e integrando la ccuacion (2.35) para obtener 1'(s) en todos los puntos.
Encontramos que la ecuacion puede integrarse en forma completa (para todas
las alturas) solo si se parte del minimo absoluto, es decir, del menor de los
dos minimos locales. Hemos encontrado asi que el punto sonico. para las
lincas magnéticas muy cercanas al streamer. es el minimo local de [ ubicado
por arriba del pico del streamer. El minimo de [ por debajo del pico del
streamer, asi como el maximo local de f. corresponderan a extremos locales
de 1(r) alo largo de la linea critica. Con esto completamos la bisqueda de
los puntos sonicos v podemos integrar las ecuaciones de viento solar,
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Figura 2.11: Campo magnético B(s), funcién f(s) y solucién de viento V' (s)
lo largo de las lineas magnéticas critica (trazo grueso) y polar (trazo fino).
La linea magnética vertical indica la posicion del pico del streamer. En el
tercer panel, las lineas punteadas indican la velocidad sonica paralela en cada
linea magnética analizada.

El panel inferior de la Figura 2.11 muestra la velocidad de viento V'(r)
resultante para las lineas polar (trazo fino) y critica (trazo grueso). Hemos
inlcuido el trazado de los perfiles de velocidad sonica paralela a lo largo de
ambas lineas. El trazo discontinuo fino indica la velocidad del sonido a lo
largo de la linea polar, y el trazo discontinuo grueso a lo largo de la linea
magnética critica. Vemos que, a lo largo de la linea critica, la velocidad de
viento se torna supersénica por arriba del pico del streamer. Para la linea
polar el viento se torna supersonico por debajo del pico del streamer. A lo
largo de la linea critica vemos que la solucién de viento alcanza un maximo
local en el primer minimo de f, y un minimo local en el maximo de f, tal
como anticipamos previamente. Encontramos que las velocidades a lo largo
de la linea polar alcanzan velocidades de 500 km/sec en los 10 Rg. A lo largo
de la linea critica, la solucién de viento alcanza velocidades significativamente
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menores, legando a unos 200 km/sec en los 10 R ..

Estos valores numéricos dependen de los perfiles de temperatura modela-
dos en la Figura 2.5. Para diversos modelos de temperatura razonables. de
los enales el utilizado presenta valores intermedios. los resultados de viento
son muy similares a los aqui presentados. En todos los casos. se encuentra
una solucion lenta en torno del streamer v una rdapida a lo largo del polo. La
velocidad asintdtica a grandes distancias para ambas soluciones presenta d-
iferencias de factores entre 2 v 3. Tste resultado es consistente con mediciones
m-situ realizadas en el espacio a TUAL que indican velocidades en torno de
100km/sce v 800km/sec, para las componentes lenta v rapida del viento solar
respectivamente. Nuestro modelo de viento es bastante simple, incluvendo
dos efectos fisicos centrales: la anisotropia de las temperaturas cinéticas v el
efecto de divergencia magnética local en torno del pico del streamer. Nue-
stro modelo incluye la deposicion de energia en forma semi-empivica (a través
de los modelos de temperatura). pero no incluve términos de deposicion de
immpulso lineal. Debido a esta simpleza. resulta natural que el modelo no
reproduzea los valores numéricos observados para las velocidades del viento.
v oque nuestros resultados sean menores.

Lo que es interesante notar es que ¢l modelo si predice una dilerenci-
a cualitativa notable entre el viento solar en torno de los streamers, donde
la solucion es “lenta™, y el viento polar. donde la solucion es “rdapida™ A
la altura del pico del streamer, la solucion lenta presenta velocidades ex-
trenadamente bajas, debido al frenado del efecto magnético local (efecto de
botella magnélica). El viento rapido se vuelve supersonico en alturas de o-
den 1.5R. (por abajo del pico del streamer). mientras que la solucion lenta
lo hace a alturas mucho mavores de orden ~ 53R .. (muy por arriba del pico
del streamer).

[Zste comportamiento tan diferente para las soluciones a lo largo de las
lincas magnéticas abiertas que pasan cerca del streamer. puede entenderse
como ¢l efecto de la morfologia de éstas sobre el viento. Vimos que al pasar
cerca del pico del streamer debe ocurrir un extremo local en 1(s). Tl ter-
cer panel de la Figura 2.11 efectivamente muestra un minimo local para la
solucion, precisamente donde f(s) presenta el méaximo local. Vimos que en
esta zona, df /ds esta dominada por la derivada logaritmica del campo mag-
natico. Considerando esto en la eccuacion (2.35). v puesto que el régimen es
subsénico. obtenemos que cerca del pico del streamer 91 /ds x dln(3)/ds.
Asi vemos que el minimo local de 17 es consecuencia del minimo local de B.
Fl efecto de bolella magnética sobre un {lujo subsonico es el de des-acelerar
¢l flujo. Este tipo de efectos han sido previamente explorados en el contexto
del viento solar por Wang (1994), cuvos resultados son consistentes con los
niestros.
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Hemos analizado las soluciones a lo largo de la linea polar (A = 0) y
la linea critica (A = A;). Para las lineas intermedias (0 < A < A.), se
produce una transicion gradual desde el tipo de solucion rapida en los polos,
a la solucion lenta cerca del streamer. A medida que A decrece las lineas
magnéticas pasan cada vez mds lejos del pico del streamer, y el efecto de
botella magnética es cada vez menor. Eventualmente el efecto desaparece y
se pasa a la solucion rapida.

Realizando la integracion para todas las lineas magnéticas trazadas, y
luego “destrazando” los resultados (es decir, volviendo a la grilla fija r,6),
hallamos el médulo del viento en todos los puntos de nuestro modelo coro-
nal. La Figura 2.8(b), muestra un mapa de colores de la intensidad del
viento obtenida en toda la corona (azul es minimo, rojo es maximo). Vemos
claramente que el campo de velocidades es relativamente lento alrededor del
streamer, en comparacion con los valores mucho mas altos alcanzados en lat-
itudes mads altas. Vemos ademas que la transicion a altas velocidades (verde-
amarillo) se produce a menores alturas a medida que aumenta la latitud. Es
decir, los puntos sénicos son menores a mayor latitud. Se ve claramente que
la transicion entre los regimenes lento y rdapido se produce en torno de la
linea A, = 0.7A,, que define el punto medio de la transicion de presion a
través de las lineas magnéticas.

Recientemente, Suess et al. (1999a) analizaron la dependencia latitudinal
de las observaciones de viento solar de la mision espacial Ulysses. Su analisis
muestra que la componente lenta del viento solar se halla en la zona de
campos abiertos que se extienden por encima de los streamers (el ecuador
en nuestro modelo axisimétrico). El valor de A4z, como se anticipd, se ha
¢legido a fin de reproducir un ancho de la zona de viento lento del 6rden
de la observada por las observaciones del Ulysses. Este parametro determina
ademas la zona intermedia del gradiente de presién. Segiln veremos, en torno
de la linea 4, nuestro modelo predice para la emisién de luz blanca una
transicion entre emision intensa (zona ecuatorial) y débil (zona polar). Esto
es consistente con los resultados observacionales de Suess et al. (1999a), que
precisamente muestran que la zona de viento lento corresponde a la zona de
mayor brillo, y la transicion de intensidad del viento y de brillo se producen
aproximadamente en las mismas regiones.

Los resultados de viento de nuestro modelo presentan diferencias cualitati-
vas fuertes entre las lineas polares y las que rodean al streamer. Las soluciones
que surgen alrededor de los streamers (y se expanden cerca del ecuador) p-
resentan soluciones claramente mas lentas, con velocidades asintéticas del
orden de 1/2 de la soluciones asintdticas polares. Asimismo, las soluciones
en torno de los streamers se tornan supersonicas en alturas (~ 5R.) muy
por arriba del pico de los streamers, mientras que las polares lo hacen a al-
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turas mucho menores (~ 1.5R..). Esta gran diferencia de los puntos sonicos
es otra de las predicciones interesante de nuestro modelo. Esta diferencia
aparcce debido a que las soluciones de viento lenta alcanzan un minimo en
torno del pico del streamer. Este minimo se debe a la alta divergencia del
campo magnético en esta zona, que como vimos tiene el efecto de desacelerar
el flujo. La transicion entre ambos tipos de soluciones de viento es bastante
abrupta, ocurriendo en torno de £20°. Nuestros resultados son consistentes
con las observaciones de minimo solar de la mision Ulysses. que observa la
variacion latitudinal del viento solar.

En conclusion, a pesar de su simplicidad. nuestro modelo es capaz de
generar resultados consistentes con las observaciones, tanto respecto de la
transicion entre solucion lenta v rapida, como en el ancho tipico de la ve-
gion de soluciones lentas. Notemos que hemos modelado las temperaturas
cinéticas paralelas de manera muy similar en el polo v ccuador. Una in-
speccion de las ecuaciones (2.35-2.36) indica entonces que la diferencia inas
relevante entre las lineas polares v cercanas al streamer se encnentra en el
tercer término de f. en las temperaturas perpendiculares v la intensidad de
la derivada logaritmica de la intensidad magnética 3. Nuestros resultados
favorecen asi la tesis, aun no establecida en forma contundente. de que el
origen del viento lento lo constituyen las regiones abiertas muy cercanas a
los streamers. Mas aun. parecen indicar que tal diferencia es esperable ex-
clusivamente como efecto de la anisotropia de temperaturas (en los polos) v
la intensa divergencia local de campo magnético cerca del pico del stream-
er (en el ccuador). Nuestros resultados constituyen asi una verilicacion de
la reciente hipdtesis de Noci et al. (1998), que propone que el viento solar
lento podria deberse a propiedades geométricas especiales de la divergencia
del campo magnético alrededor de los streamers.

Con las velocidades de viento caleuladas a lo largo de las lincas mag-
néticas, podemos ahora utilizar la conservacion del flujo de masa de la e-
cuacion (2.34) para re-caleular las densidades. Para ello, precisamos especi-
ficar la densidad en una altura de referencia. Tomamos como referencia los
valores de densidad en la base coronal » = 1 que utilizamos para la mini-
mizacion Lagrangiana, va que son valores guiados observacionalmente. La
Figura 2.12 muestra la densidad de electrones que surge de considerar el flujo
de masa (trazos continuo) a lo largo del ecuador (trazo grueso) v del polo
(trazo fino). Los trazos punteados representan las densidades polarves v ecu-
atoriales ntilizadas en la resolucion del balance perpendicular de fuerzas. es
decir de la Figura 2.4). Como era de esperar, las soluciones de densidad con-
sistentes con la solucion de viento solar difieren de las densidades obtenidas
con la minimizacion Lagrangiana. Esto se debe a que estrictamente hemos re-
suclto en forma desacoplada los balances paralelo v perpendicular de fuerzas.
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Figura 2.12: Densidades electronicas a lo largo del polo (trazo fino) y el
ecuador (trazo grueso). Los trazos punteados son los resultados de la mini-
mizacion, los trazos continuos corresponden a los resultados de viento solar.

El desacuerdo no es grave, pero hemos desarrollado un método iterativo para
corregir los resultados a fin de que las soluciones de ambos problemas sean
consistentes. Mostramos estos resultados corregidos en el proximo capitulo.
Posteriormente mostramos las predicciones de emisividad ultravioleta y de
luz blanca a partir de nuestro modelo, y comparamos con datos observa-
cionales de minimo solar.




Capitulo 3

Emisividad Coronal en UV y LB

3.1 Solucidn iterativa del modelo

En el capitulo anterior, hemos resuclto el balance de fuerzas desacoplando-
lo en dos problemas independientes. En primer tugar resolvimos el balance
perpendicular de fuerzas dado por la ecuacion (2.9), v posteriormente re-
solvimos el balance paralelo de las ecuaciones (2.35-2.36). Para alcanzar un
mavor nivel de consistencia entre las soluciones para la estructura magnética
(solucion al balance perpendicular) v las soluciones de viento solar (solucion
al balance paralelo), hemos desarrollado un método iterativo. Haciendo uso
de las metodologias descriptas en ¢l capitulo anterior. formulamos el sigu-
iente proceso numeérico iterativo para resolver las ecuaciones del problema
completo (ver el diagrama de flujo de la Figura 3.1):

I. Fijamos los valores de los pardmetros libres del modelo.

2. Prescribimos un modelo de presiones p (A.r) mediante los modelos
semi-empiricos de densidades v temperaturas del capitulo anterior. Fi-
jamos una configuracion magnética inicial A,(r.#) completamente ar-
bitraria.

3. Resolvemos el balance perpendicular de fuerzas sin cfectos inerciales
(1" = 0) v suponiendo isotropia (p; =p, = P: V- P= VP). Como
resultado, obtenemos el campo magnético B(r, 8) v el campo de presion
de gas P(r,0), v podemos “trazar” las lineas magnéticas resultantes.
es decir, calculamos 6(r, 4).

4. Prescribimos los perfiles semi-empiricos de T (r. 4).
5. Resolvemos el balance paralelo de fuerzas a lo largo de cada linea de

campo magnética resultante (soluciones de viento). Como resultado.

69
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obtenemos la solucién de viento V(r, A), y actualizamos las densidades

p(r; A).

6. Con estas densidades actualizadas por las soluciones de viento, y los
modelos de temperaturas semi-empiricos, actualizamos las presiones a
lo largo de las lineas magnéticas: py, (1, A).

7. Tomamos el campo actual p, (A, r) (actualizado por viento solar), como
el nuevo modelo de presién perpendicular, y el campo actual 4,(r,6)
como la nueva configuracion magnética inicial. Regresamos al punto
(3). Iteramos hasta alcanzar convergencia.

Scmicmpirical Pressure Model

P(r.A)

Permpendicular Force Balance

uminimization technique)

B(r.®) : 6(rA)

Semicmpirical Tanperature Model |...............ccccconniy »

Parallcl Force Balance
(wind equations)

T" ) l(r.A)

V.6 :P(r.e) : P (r.6)

ni

Convergence ?

17

YES

NO (iterate)

Final Output

Figura 3.1: Diagrama de flujo del método iterativo

Este proceso iterativo es realizado utilizando esencialmente los codigos
desarrollados para el capitulo 2. La alteracion mas significativa en los mismos
ocurre en los de minimizacion Lagrangiana, més especificamente en la sub-
rutina que calcula el campo de presiones p; (4, ) como funcién de la linea
magnética y la altura. En el capitulo anterior, el campo de presiones fue
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modelado en forma analitica para la primera minimizacion. Sin embargo. a
partir del punto (7) del esquema de minimizacion. el campo de presiones es
presceripto numéricamente en cada iteracion a partir del resultado final de la
ileracion anterior.

3.1.1 Resultados del proceso iterativo

[Temos procedido a realizar 20 iteraciones del modelo, en una CPU SPARC
Ultra-20. El tiempo total de cdleulo resulta ser del orden de 1 semana. Si
hien la primera minimizacion emplea aproximadamente 24 hs.. las siguientes
ocurren mucho mas rapidamente. debido a que la mavor parte del trabajo se
ha realizado en la primera iteracion. como veremos a partir del andlisis que
sigue.

Para mostrar la convergencia en forma grafica evaluaremos al final de
cada iteracion completa, el cociente entre los campos de presion que siraen
de la solucion del balance perpendicular p(l"" (resultado del paso 3 de la
iteracion). v del que surge de la actualizacion posterior a la solucion del
balance paralelo pﬂ"’ (resultado del paso 6 de la iteracion). La Figura 3.2
muestra el cociente p(l")/p(l") como funcion de los puntos de la grilla (r.#).
para las primeras 6 iteraciones. En estos gralicos. el eje i corresponde a
los puntos de grilla latitudinales. v el ¢je y a los puntos de grilla radiales.
Mostramos los cocientes en una grilla reducida de 30 x 30 puntos. en lugar
de la grilla de 180 x 180 puntos ntilizada para los calculos.

Vemos que para las primera iteracion. los dos campos presentan difer-
encias de hasta un factor 4. Tsto es esperable del andlisis previo de la
Figura 2.12 (que muestra este cociente de la primer iteracion. pero para
las densidades). A medida que las iteraciones avanzan, vemos que el cociente
entre los dos campos tiende a la unidad en todos los puntos de grilla. TFn
laciteracion 6 los dos campos dilieren en menos del 5% Tuego de la iteracion
10 dificren en menos del 3%, v luego de la iteracion 20 difieren en menos
del 1%. Las iteraciones subsiguientes no produciran cambios importantes en
los resultados, de modo que detenemos las iteraciones una vez que hemos
alcanzado una convergencia del 1% (iteracion 20).

Mas aun. el resultado final (iteracion 20). no difiere demasiado de las
soluciones iniciales del capitulo anterior. Esto indica que la mavoria del
trabajo fue realizado en la primer iteracion, v que las suposiciones realizadas.
para separar el problema inicial en dos problemas independientes resultan
razonables. Esto es esperable a partir del siguiente analisis [isico. Llamemos
I a una distancia caracteristica para los gradientes espaciales del problema. v
(" a una velocidad sonica caracteristica. Consideramos el problema completo.
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Figura 3.2: Para las iteraciones 1 a 6, graficamos el cociente entre las pre-
siones que surgen de las soluciones de viento solar sobre los que surgen de la
solucion perpendicular.

dado por el balance de fuerzas de la ecuacion (2.2). Podemos realizar el
siguiente andlisis de ordenes de magnitud para los distintos términos del
problema completo

Ve = C*
V- (V) ~ e 9P~ E

(3.1)
LB B sl . [Ty
AT arl PV ™A

Utilizando estas estimaciones, comparamos el cociente de los distintos términos

|V - (pVV)| Vy* V- (pVV)| V* .
A2 P | - (—) " |3=(V xB) x B| ~ <_) (3:2)

>

Va

C
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IV - (pVV)] v\’ v-Pl
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donde hemos introducido la velocidad de Alfven V4 = B//4npa v la velo-
didad gravitatoria de caida libre Vi, = \/gl. Para ver como compiten las
distintas fuerzas en toda la corona, en la Figura 3.3 evaluamos estos cuatro
cocientes a lo largo de las lineas polar (trazos finos) y critica (trazos gruesos).
Loa cialeulos son realizados con los resultados de la iteracion 20.
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Figura 3.3: Diferentes cocientes de fuerzas a lo largo de las lincas polar v

critica.

2

Consideremos primero la region polar. El panel superior de la Figura 3.3
muestra que el flujo es supersonico mas alld de ~ 1.5R..,, indicando que los
términos inerciales son potencialmente relevantes. Por otro lado, el segundo
panel, muestra que 3 < 0.1 en todas las alturas, indicando que la fuerza
magnética domina sobre la presion de gas. Finalmente, el tercer panel indica
que el viento resultante es siempre menor que la velocidad de Alfven local.
de manera que esperamos que las fuerzas de Lorentz dominen por sobre los
términos inerciales. Asi, encontramos que la region polar es efectivamente
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dominada por la fuerza magnética, de modo que el plasma de bajo /3 se mueve
siguiendo las (relativamente intensas) lineas magnéticas.

Veamos ahora la situacion a lo largo de la linea critica. Por debajo del
pico del streamer (indicado por el maximo local en 3, alrededor de 2R.;),
el flujo es subsonico, y los efectos inerciales no son importantes. El g de
plasma toma valores muy altos en el pico del streamer, pero en esas mismas
regiones las velocidades son extremadamente bajas. Esto significa que si
bien alrededor del pico del streamer, la presion de gas es muy importante,
el electo inercial es despreciable. Por sobre el pico del streamer la situacion
es menos definida. Los primeros tres paneles muestran cocientes de orden
~ 1. s entonces en esta region ecuatorial, por arriba del streamer, donde
podemos esperar que las diferentes fuerzas puedan jugar roles comparables
(en particular las de inercia). Consistentemente, la Figura 3.2 muestra que es
en esta region donde se producen los ajustes mds persistentes en los resultados
de las sucesivas iteraciones.

Veamos la situacion en funciéon de la latitud. La linea punteada del se-
gundo panel, muestra £ a lo largo de la linea Ay, el punto intermedio de la
region de gradiente latitudinal de presion. Vemos que, a la altura del pico del
streamer, no aparecen altos valores de 3, ya que a esta altura la linea pasa a
unos ~ 15°; que resulta ser suficientemente lejos para que el efecto de la alta
divergencia magnética local del pico del streamer no sea importante. Asi, con
excepceion de una franja angosta en torno del ecuador y arriba del streamer,
encontramos que las suposiciones hechas a priori (en la secciéon 2.2) para de-
sacoplar los problemas perpendicular y paralelos, resultan aproximadamente
vilidas en toda la corona.

Figura 3.4: Estructura magnética y contornos de nivel de f3, luego de 20
iteraciones.

La Figura 3.4 muestra las lineas de campo magnéticas y contornos de /3
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luego de 20 iteraciones. Comparando con la Figura 2.6, vemos que los unicos
cambios apreciables ocurren en torno del pico del streamer, como esperamos
del andlisis anterior. Por un lado, la altura del pico ha aumentado en un
~ 5% respecto de la solucion inicial, valiendo ahora rpi, = 1.95Rq. Esto es
a su vez compatible con que en la region de. campos abiertos, los valores de
3 extremadamente altos ocurren solamente muy cerca del pico del streamer.
Esto ha aumentando el contraste de presiones entre las zonas cerradas y
abiertas, lo cual ha permitido una ligera expansion extra del streamer. A
la vez, los valores de 3 han crecido en general en toda la zona cerrada del

mismo.

(a) Presion de gas p'”

Figura 3.5: Resultados luego de 20 iteraciones. En cada imagen el color del
pixel es proporcional al valor de la magnitud representada. La escala va de
azul (valores minimos) a rojo (valores maxmimos). Superpuestas se hallan
las lineas de campo magnético resultantes con sus correspondientes valores

e A /A
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Estos cambios pueden verse en los cuatro paneles de las Figuras 3.5 y 3.6,
que muestran los resultados luego de 20 iteraciones. Mostramos, como cn
el capitulo 2, los mapas de intensidad de las presiones de gas y magnética,
asi como de 3 de plasma y la solucién de viento solar. Se encuentra en
todos los casos ligeras modificaciones (de orden < 5%) en torno del pico del
streamer. La region que rodea el streamer disminuye su presion respecto de
la solucion inicial, debido a la correccion de viento solar.

Esto se evidencia en un contraste mas intenso entre las presiones dentro
v [uera del streamer a lo largo de la linea separatriz. Este contraste, algo
mayor al de la solucién inicial, ha expandido ligeramente el streamer, lo
cual ha aumentado ligeramente su altura, como mencionamos mas arriba.
C'onsistentemente, encontramos una fuerte transicion del 8 de plasma al pasar
de la zona abierta de agujeros coronales a la zona cerrada de los streainers.

Encontramos que el valor de 3 es efectivamente alto dentro del stream-
er v especialmente en la localizacion del cusp del mismo. Estos resultados
de 3 > 1 en streamers son coincidentes con resultados obtenidos de mode-
los (ue realizan una integracion numérica directa de ecuaciones MHD mas
complicadas que las analizadas por nosotros, como por ejemplo en los tra-
bajos de Wang et al. (1998) y Suess et al. (1996). Como mencionatmnos en cl
capitulo anterior, nuestros resultados son consistentes con estimaciones semi-
empiricas de 3 en streamers (Li et al., 1998). Por otro lado, la regidn abierta
de los agujeros polares, estan caracterizadas por valores bajos de 3. Asi,
el cinturon de streamers pucde visualizarse como una zona de relativamente
alta presion de gas, confinada por un fuerte “envase” magnético externo (ver
también Suess et al., 1999b).

[En relacion a la morfologia magnética global, las correcciones que in-
trodlucen las iteraciones sobre la solucién inicial, no alteran fuertemente la
estructura magnética. En el marco de nuestro modelo, esto implica que la
estructura global del campo magnético puede entenderse puramente como el
balance entre el gradiente de presion perpendicular y la fuerza de Lorentz.
[n este balance la importancia de los eflectos gravitatorios e inerciales son
de segundo orden. A su vez, la morfologia magnética y la anisotropia de
las Lemperaturas, resultan determinantes para la caracteristica bi-modal del
viento solar. Las soluciones de viento se mantienen bdsicamente inalteradas,
presentando modificaciones menores sélo muy cerca del streamer.

Ion la proxima seccion utilizaremos estos resultados para sintetizar imdgenes
artificiales de luz blanca y HI-Lyc , comparandolas con datos observacionales.
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(a) logra(2) (h) Velocidade del viento V

Figura 3.6: Resultados luego de 20 iteraciones. En cada imagen el color del
pixel es proporcional al valor de la magnitud vepresentada. La escala va de
azul (valores minimos) a rojo (valores maxmimos). Superpuestas se hallan
las lineas de campo magnético resultantes con sus correspondientes valores

de A/A,

3.2 Procesos térmicos de emision coronal

El estudio observacional de la corona solar halla una poderosa herramienta en
los rangos de luz blanca (LB) polarizada, y ultravioleta (UV). Como ejemplo,
el instrumento UVCS/SoHO es capaz de obtener espectros coronales UV
(HI-Lya , HI-Ly/3 , OVI 1032-1037, y otros iones pesados), asi como registrar
la intensidad de luz planca polarizada.

La emisividad UV emitida por los iones coronales, es el resultado de
decaimientos electronicos desde estados excitados. Los iones coronales son
excitados por dos mecanismos basicos: a) colisiones contra los electrones li-
bres, y b) por la intensa emision cromosférica proveniente del disco solar.
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La mayoria de las lineas que observa el UVCS son formadas por excitacion
colisional. Sin embargo, las lineas mas prominentes, HI-Lya y el doblete de
OVI-1032/1037, poseen contribuciones muy importantes de excitacion radia-
tiva (o resonante), que resulta ser de un ~ 99% para la linea HI-Lya , y
~ 507 para las lineas HI-Ly3 y el doblete OVI-1032/1037.

Por otro lado, la emision LB polarizada se debe puramente a deflexion
de Thomson de la intensidad fotosférica por patte de los electrones coronales
libres.

En las siguiente seccién sumariamos las expresiones de emisividad habit-
uales para LB. Asimismo, para las expresiones mas complejas de emisividad
UV, derivamos expresiones simplificadas para la componente colisional vy,
especialmente, para la componente resonante.

La corona solar es dpticamente delgada en ambos rangos espectrales (UV
v LB). Esto implica que las observaciones coronales en estos rangos son el
resultados de integrales de linea de vision (LDV) de las emisividades locales.
Utilizaremos las expresiones que derivemos de emisividad, junto con los resul-
tados de nuestro modelo coronal global, para sintetizar imagenes artificiales
de nuestro modelo en los rangos de LB y HIO-Lyo .

3.2.1 Intensidad de LB

La densidad electréonica coronal puede estimarse midiendo la polarizacién
lineal de la LB, deflectada por efecto Thomson de los electrones coronales
sobre la emision fotosférica (Minnaert, 1930; van de Hulst, 1950). A pesar de
que las densidades de plasma pueden también inferirse de mediciones de lineas
de emision UV, estas contienen efectos combinados de densidad, temperatura,
velocidad, y abundancia idnica, efectos dificiles de separar. Es importante
entonces para los modelos coronales semi-empiricos, incorporar informacion
proveniente de mediciones de LB polarizada, que dependen solamente de la
distribucion de la densidad electrénica, y de la intensidad media fotosférica.

El producto de brillo polarizado, pB, se define como la intensidad total
de polarizacion lineal (Cranmer, 2001b). Empiricamente, el pB se deriva de
combinaciones de imagenes obtenidas utilizando filtros polaroid de diferente
orientacién. Los instrumentos coronales, como el UVCS/SoHO, estdn equipa-
dos con canales LB provistos de estos filtros, a fin de obtener informacion
sobre ¢l estado de polarizacion de la LB observada.

Puesto que son solo funcién de la densidad electrdnica, las expresiones
de pB que se hallan en la literatura resultan son lo suficientemente sencillas
como para incorporarlas a los cdlculos a partir de nuestros modelos. Un
analisis detallado del efecto Thomson de los electrones coronales libres sobre
la intensidad fotosférica, puede hallarse en Cranmer (2001b) y Cranmer et
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al. (1999). Siendo la corona épticamente fina en el rango de LB, el producto
pB resulta proporcional a la integral de la densidad electronica n, a lo largo
de la LDV (linea de vision). Resulta entonces ser una funcion de la altura
heliosférien p observada,

3 = M (1 =ud)Ar) + ' B(r)
B(p)=—aor B dr n,(x (—) 33
PB() 16 JLov () r 1-u'/3 (33)
donde g = 6.65 x 1072 em? es la seccion eficaz de la deflexion de Thomson
electronica, B = 1.97 x 10'%7rg sce™'em™2sr™! es el brillo promedio del

disco solar, v’ = 0.63 es el coeficiente de oscurecimiento lineal del lisnbo en
las longitudes de LB, v 2 = (r? — p?)'"? es la distancia medida a lo largo de
la LDV, que cruza el plano del ciclo a la altura heliocéntrica observada p.
Las [unciones A(r) v B(r) estan dadas por (Cranmer. 2001h)

A(r) = p=4" (3.1)
N L3y )3,
B(I) = I—gl + 5 [1/1 —]'{

1) = e s
VIi—i2 N1+ VT =42
donde 1 = coslaresin(R ./r)]. Estas funciones dan cuenta de la deflexion
debida a los rayos provenientes de todo el dngulo solido (finito) subtendido
por el disco solar.

Utilizando los resultados de densidad de nuestro modelo coronal, podemos
calcular las integrales de LDV de la ecuacion (3.3) para sintetizar imagenes ar-
tificiales de pB, v comparar con los datos observacionales. Isto nos permitira
evaluar si nuestros resultados de densidad son consistentes con obhservaciones
de TL.I3 en Gpocas de minimo solar.

In el caso de lincas de emision TV las expresiones resultan mas com-
plicadas que las de LB. Este es especialmente el caso de lineas resonantes.
como HI-Lya , para las cuales la emisividad depende no solo de la densidad
de TIT, sino también de la velocidad del viento, involucrando ademas inte-
grales en angulo solido acopladas. Derivaremos nuestras propias expresiones
simplificadas para las lineas de emision UV a fin de obtener expresiones sim-
plificadas (pero apropiadas) para sintetizar imagenes de HI-Lya a partiv de
nuestro modelo.

Siendo el resultado de excitacion colisional v radiativa (o resonante). la
intensidad total de una linea de emision a la frecuencia v emergente de la
corona opticamente delgada, es
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I,,(Il) = I‘SCOI) + I'Sres) — ADV dr (j‘(/col) +j‘(lres)) (35)

donde n es el vector unitario dirigido a lo largo de la LDV (coordenada-x),
jiol y ) son las emisividades decidas a exitacion colisional y resonante,
respectivamente. Hay ademds un continuo UV relativamente débil, asi como
una componente deflectada por efecto Thomson para el caso HI-Lya , pero

en el caso solar estas componentes pueden despreciarse (Cranmer, 2001a).

3.2.2 Intensidad UV colisional

La componente colisional de una linea UV es el resultado de la emision de
iones coronales que han sido excitados colisionalmente por electrones coro-
nales libres. Para obtener una expresién de la componente colisional, haremos
ciertas suposiciones fisicas centrales, conocidas como aprozrimacion coronal
(ver Golub, 1997). Por un lado supondremos que un dado nivel excitado de
un atomo es poblado exclusivamente desde el nivel fundamental, es decir que
una vez excitados, la emision espontinea es muy efectiva. Ademas se supone
que la excitacion es por colisiones con electrones libres exclusivamente, ya
que en equilibrio térmico el flujo de electrones (proporcional a la velocidad)
es mayor (ue el de atomos e iones por al menos un orden de magnitud. Por
otro lado supondremos que una vez excitado, el nivel es despoblado exclusi-
vamente por emision espontanea. Los nimeros tipicos para tasas de emision
espontdinea en la corona son lo suficientemente grandes, y las densidades
lo suficientemente bajas, como para que estas suposiciones sean razonables
(Golub, 1997; Cranmer, 2001a).

En el equilibrio, la tasa de poblacion R,[cm™3sec™'] de un dado nivel
excitado j del i6n Y*™ deberd ser igual a la de de des-poblacién Ry. Si
N, es la densidad electrénica Ng(Y *?) es la densidad de iones Y™ en el
estado fundamental, C¢(T,) [sec™'cm?] es la tasa de exitacién g — j debido
a colisiones con electrones, y Aj;; [sec™!] es la tasa de des-excitacién j — ¢
por emision espontdnea (con E; < E;), las suposiciones de arriba implican,

R, = R, (3.6)
Ry = N,(Y*") N, C%(T.)
Ri = Nj(Y*") 3 Ay

j,Ek<Ej

Definiendo el cociente de ramificacion Bj, = Ajg/ Xy« Ajx para la transi-
cién j — g, puede despejarse la densidad de iones en el estado excitado
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N;(Y*7). Multiplicando esta densidad por Aj4 se obtiene la tasa de emision
R [('m"".s-('r-“] para la linca colisional debida a la transicion j — g

R=N, N,(Y*) B, (" (T (3.7)

19 " 4y
Desde el sistema de referencia del atomo. v para la transicion j = g¢.
la frecuencia de la emision es vy. Desde el sistema observador. la distribu-
cion de velocidades de los tones que emiten generara (por cefecto doppler)
una distribucion de frecuencias en torno de 1. Si aproximamos la energia
de todos los fotones por hiy. v suponemos equiprobabilidad de emision en
cualquicr direccion, la emisividad colisional a la (recuencia v en unidades de

lerg em™¥see~tsr™ Hz ™Y, resulta

-(co his o« ARSI MY ‘
'I'(' = TT.E ('!;.i(ﬁ;) ig Ng(Y YN olv — ) (3.8)

Fl perfil o(v—wy), normalizado segiin [ o(v—w)dr =1, es el perfil de la linea
que se observa debido a la distribucion de los iones en velocidad respecto del
obhservador. Debido a esta dispersion en velocidad. los iones coronales no
emiten. para una dada transicion electronica. en una sola frecuencia (desde
el sistema del observador). Debemos resaltar aqui que suponemos que las
transiciones ocurren entre niveles de energia perfectamente definidos. Tsta
suposicion es valida en la corona, donde las clevadas temperaturas generan
dispersiones térmicas que, desde el sistema de referencia solidario a los iones.
lucen mucho mas anchas. Esta suposicion implica que desde el sistema de
relerencia del 10n los fotones emitidos por una dada transicion tienen todos
la misma frecuencia vy, v que el perlil o(v — 1) percibido por el observador es
pramente debido a la dispersion en velocidad de los iones. Tambicn debemos
resaltar que hemos hecho la suposicion de que rodos los dtomos excitados
emiten por decaimiento espontanco. lo cual es razonable en la (relativamente
tenue) corona.

Como solo nos interesa la intensidad total de la linea. integrada en [re-
cuencia sobre toda la linea, no precisaremos distinguir entre las distintas fre-
cuencias: todos los fotones contribuven esencialmente con la misma enereia
de la [recuencia central de la linea: hig (las lineas seran lo suficientemente
angostas). Asi, la emisividad total integrada en [recuencia, esta dada por la
ecuacion (3.8) sin el lactor o(v — 1y) {cuya integral vale 1). Finalmente. la
intensidad colisional total alrededor de la [recuencia central vy, en unidades
de ferg em™?sec™'sr™!] (integrada en frecuencia v LDV resulta

/ .
jleon — 2% / du Co(T.) By N,(Y77) N (-3.9)
RIS S

1y uj
47 . i
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Una vez que la temperatura v densidad del plasma son calculadas de nue-
stro modelo, podemos utilizar la ecuacion (3.9) para calcular la intensidad
UV colisional esperada. Hemos desarrollado los cddigos numéricos para cal-
cular las integrales de la LDV para las componentes colisionales, a partir de
nuestro modelo axisimétrico coronal. Nuestros cédigos incluyen resultados de
fisica atomica para Cg;(T,) y Bj;. Asimismo, precisamos estimar la abundan-
cia NV,(Y*?) del i6n emisor a partir de cdlculos de balance de ionizacidn, de la
siguiente forma. La densidad de iones en la ecuacion (3.9) puede factorizarse
convenientemente cotno

N,(Y*r)
N(Y)
donde N(Y') es la densidad del elemento Y, A(Y) = N(Y)/N(H™) es la abun-
dancia del elemento respecto de los protones, y 0.8 & N(H*)/N,. El cociente
Ng(Y*?)/N(Y') es la concentracion del i6n emisor, es decir, la fraccion del
elemento emisor que se encuentra en el estado de ionizacion apropiado. Este
cociente. bdasicamente funcién de la temperatura electronica, es calculado en
nuestros codigos a partir de cdlculos de balance de ionizacién. En el marco de
nuestro modelo coronal, la abundancia de los iones pesados es un parametro
libre, que puede elegirse a fin de obtener imagenes sintéticas similares a las

observadas.

De las ecuaciones (3.9-3.10), es evidente que la intensidad total de las
lineas colisionales resultan proporcionales al cuadrado de la densidad elec-
tronica. Esta es una diferencia central con las componentes resonantes que,
como veremos, dependen de la densidad electronica. Asi, el cociente entre
lineas colisionales y resonantes, puede brindar informacion sobre la densidad
electronica, complementaria a la derivada de mediciones de LB.

N,(Y*P) = A(Y) 08 N, (3.10)

3.2.3 Intensidad UV resonante

La componente excitada radiativamente (o en forma resonante) de una linea
UV, es el resultado de la deflexién de radiacion del disco por parte de los iones
coronales en la direccion de la LDV. La intensidad de la emision resonante es
entonces proporcional a la densidad coronal del i6n emisor, y a la intensidad
del disco en la frecuencia de interés.

Al igual que en el caso colisional, estamos interesados en la emision de
fotones por parte de iones coronales, debido a una transicion electronica
especifica caracterizada por una unica frecuencia vy desde el sistema de ref-
erencia solidario al ion. Al igual que en el caso colisional, el perfil de la linea
estard determinado por la distribucion de los iones en velocidad. La difer-
encia con el caso colisional es que ahora los iones son excitados por emision
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proveniente de la cromdsfera. lo cual es una fuente que puede considerarse
en reposo respecto del observador, pero que presenta movimiento relativo
respecto de los iones coronales.

Llamemos v a la velocidad de un ion coronal respecto de la cromosfera
(v por tanto del observador), sea n’ el vector unitario en la direceion del
foton proveniente del disco que impacta al idn. sea +/ la frecuencia de este
foton en el sistema de la croméslera (v del observador), y v la [recuencia
del mismo fotén desde el sistema solidario al ion. Suponiendo velocidades
no-relativistas, las dos frecuencias se relacionan por (efecto Doppler)

v-n'

V=v|1+

(3.11)
.
Si vg es la frecuencia de la linea considerada (desde el sistema en reposo,
cromosfera-observador), el niimero de absorciones R, [cm™%sec™'} (por parte
de los iones coronales) de fotones provenientes del disco a lo largo de direc-
ciones ', estara dada por (Noci et al.. 1987)

R, = / dv [(v) N,(Y*7) / T dv Bip (v — w) To(/. 1) ’i‘_z (3.12)
’ 0 n

donde By, [erg~'sec™'cm?] es la tasa de absorcion de Einstein de la transicion

considerada, (v, n’) [erg sec™'em~2sr~'Hz™'] es el perfil de la emision de
excitacion proveniente del disco a la lrecuencia v’ dada por la ecuacion (3.11).
d€Y s el angulo solido infinitesimal alrededor de n'. N, (Y *7) es la densidad
de iones (en el nivel fundamental), f(v) es la distribucion de estos en el
espacio de velocidad (normalizada segin [dvf(v) = 1). v w(r — 1) cs el
perfil de absorcion. Al igual que para la componente colisional, supondremos
niveles energéticos perfectamente definidos para la transicion. de modo que
vy — ) = (v — 1) (donde v es la frecuencia vista por el ion). De la
misma forma, suponemos que todos los atomos excitados decaen en forma
espontanea, v que todos los [otones generados poseen esencialmente la misma
energia hyy. La emisividad resonante total, integrada en frecuencia para toda
la linca, a lo largo de la direccion n, en unidades of {erg em™sec™ sr™ . es
centoncees

dree hing e .
st = s By N,(Y) /IIQ'])((\) /(Iv f(v) T.(1ny + 6v.1') (3.13)
T ‘ :
donde la integral de dangulo sdlido se extiende al dngulo solido total sub-
tendido por el disco respecto del punto coronal bajo consideracion. o es el
angnlo entre n v n’, v p(a)dQ) es la probabilidad de gue un fotdn viajando
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a lo largo de n halla estado en d€)’" antes de la absorcién por parte del i6n.
El argumento vy + dv del perfil de excitacion del disco es la frecuencia que
se requiere de un fotdn (desde el sistema en reposo) para que sea absorbido
por un ién que se mueve con velocidad v (también respecto del sistema de
reposo). El corrimiento Doppler es dv = yp(v - n')/c.

Para realizar las integrales en velocidad microscépica necesitamos suponer
alguna distribucion para los iones. Supondremos una maxwelliana en veloci-
dad, alrededor de un valor w (es decir, una maxwelliana que deriva con veloci-
dad neta w). Podemos tomar un sistema coordenado ortogonal (n’,n,, n,),
v factorizar en tres mawellianas f(v) = g(v' —w')g(vi — w1 )g(vy2 — w,), donde
v/ = v-n', etc. Las integrales en v, y vo en ecuacidn (3.13) se realizan
trivialmente, y obtenemos

j,(,‘r,"“') }_IIUO By N,(Y*?) /dQ'p () /db g(v'—w') Is(my+wrpv'/e,n') (3.14)

En la integral en velocidad v', el factor dv’'g(v' — w’) es la fraccién de
la densidad idnica que posee velocidad en el rango [v’, v’ + dv']. Este factor
estd iultiplicado por la intensidad del disco I (v + vpv'/c, n') evaluada a la
recuencia necesaria para excitar a esta fraccion de atomos. El resultado es
evidentemente equivalente a realizar la convolucién de todo el perfil de inten-
sidad del disco con un perfil normalizado de absorcion debido a la distribu-
cion en velocidad de los iones coronales. Podemos escribir explicitamente
en esta forma la integral en velocidad, introduciendo el cambio de variables
v =+ (v —w')/c, y obtenemos

[(res) _ hl/o

Jug

By N,(Y*?) /dQ’ a)/dl/ S(v - ) Io(vo + dv, 1) (3.15)

«

d(v — 1) = -:—;)g[(u - 1/0):—;)] = —l—exp —é (%) (3.16)

2mal, v
La funciéon [dvé(v — vp) = 1 es la transformacién de g(v' — w’), es decir.
es el perfil normalizado de absorcién, cuyo ancho o) = (vp/c)oy se debe a
la dispersion o, en velocidad de los iones coronales. El corrimiento Doppler
dv = pyw'/c es el correspondiente a la velocidad neta w de deriva de los
iones coronales. Consideremos ahora la integral remanente en dngulo solido,
la cual simplificaremos mediante aproximaciones adecuadas.

Notemos que, dentro de la integral en dangulo sélido, hay dos factores
que dependen en la direccion incidente n': el perfil de intensidad del disco
v la densidad de probabilidad p(«). Para el perfil de intensidad del disco,
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podemos suponer que es esencialmente el mismo en todas las divecciones. ¢
igual a un perfil promedio. Sin embargo aparece una dependencia explicita
con n’ en el argumento de la intensidad del disco. pero debida al corrimiento
Doppler: T (ny+ryw-n'/c). Para una velocidad de viento radial, w = u-,e,, ¢l
corrimiento Doppler es méaximo para emision proveniente del centro del disco.
v es minimo para la radiacion que proviene del limbo. A una distancia de
2R ... por ejemplo, el rango resultante es u’ = '11',.[0.87. ].()()], Y S enor para
alturas mavores. Asi. para alturas > 2R ... ¢l corrimiento Doppler se aparta
de su valor asintotico vy, /e en menos del 13%. Por otro lado. para alturas
menores. las velocidades de viento seran suficientemente bajas. v el elecro
Doppler serd despreciable. Asi. aproximaremos este corrimiento Doppler por
el valov fijo dv = e, /e para todas las posiciones de la corona. Notemos que
cn todos los puntos estamos sistematicamente sobre-estimando w’, lo cual
condiciva a una ligera sub-estimacion de la intensidad total (va que. segiin
veremos. a mavores velocidades se producird un mavor atenunamiento debido
al electo Doppler).

Nos queda ain una dependencia en la direccion incidente n’ dentro de Ia
integral en angulo sdlido, la correspondiente a la densidad de probabilidad
pla}. Envigor. la redistribucion angular no es isotropica. existiendo una lig-
cra dependencia con la direccion n’. Esta dependencia puede calcularse en
[uncion de la forma de los orbitales atdmicos involuerados en el decaimiento.
de modo que la funcidén p(a) depende de la linea de interés. Por ¢jemplo,
para ¢l caso Lya puede demostrarse que 4ap(a) = (11 + 3cos?a) /11 (Beck-
ers & Chipman, 1974).  Ahora bien, debido al rapido decrecimiento de la
densidad electronica con la altura, esperamos que las integrales de LDV es-
tén dominadas fuertemente por sus regiones centrales (las mas cercanas a la
[otosfera). Tomemos una LDV con un acercamiento maximo de 2R a la
fotosfera. Tin el punto central de esta LDV el [actor 47p varia en ¢l rango
[0.88.0.97] (para ciision proveniente del limbo v el centro del disco. respec-
tivamente). A una distancia 2R . del punto anterior (a lo largo de la T.DV)
el rango para el mismo factor es {0.94,1.2]. A mayores alturas, estas difer-
encias se hacen menores. La aproximacion 4zp(a) ~ 1 presentard entonces
errores de orden < 10%. Esta aproximacion introduce ervores por defecto en
las partes centrales de las LDV (que dominaran los calculos). conduciendo
también a una ligera sub-estimacion de la intensidad total.

Con estas aproximaciones podemos ahora realizar la integral de dneulo
<olido. introduciendo un factor (r) que depende de la distancia al centro
del Sol de cada punto de la LDV, Finahinente. para la intensidad total de
la componente resonante, integrada en frecuencia en torno de la [recuencia

central 1, en unidades de [erg em™?%see™ s~ obtenemos
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hl/o

[ = 2 g, / dz N,(Y*?) Q(r) /dl/ Io(v+0v) ¢(v - w) (3.17)

vy

donde Q(r) = [1-/1 = (Rg/7)?)/2 es el factor de dilucidn geométrica debido

ala mtegldl en dngulo sélido (extendida a todo el cono sélido que el disco
Solar subtiende respecto de cada punto de la LDV). La iltima integral en
[recuencia convoluciona el perfil del disco solar I (v + év) con el perfil idnico
de absorcion normalizado ¢(v — vp), debido a la dispersion en velocidad. El
argumento del perfil de intensidad del disco esta corrido en dv = vyw/c, por
efecto Doppler, donde w es la componente radial de 1a velocidad de viento
solar en cada punto coronal considerado por la integral de LDV. En muchos
casos. tanto el perfil de intensidad del disco como el de absorcion de los iones,
pueden representarse por gaussianas

Io(v) = I exp[—(v — vo)?/AV]] (3.18)

o(v -1 = ﬁ exp[—(v — 1)/ AVE)] (3.19)

donde Ay, es el ancho 1/e del espectro cromosférico que excita la corona. v

Avp = (vo/c) \/sm/j i, +cosB Vi (3.20)

es el ancho 1/e del perfil de absorcién de los iones coronales, debido a la
dispersion efectiva en velocidad térmica a lo largo de la LDV (que en general
combinard las temperaturas perpendicular y paralela). En estas expresiones,
3 = cos™'(B,/B) es el dngulo entre las direcciones radial y del campo mag-
nético local. Con estas expresiones, la integral en frecuencia que aparece en
la expresion de la intensidad resonante, resulta en el factor

/du Io(v+dv) dv—1y) = 120 il/' exp(—o6v2/(AvE + Av?))3.21)
ov = (l/()/C) radial (322)

Av. = AyiAvp[\JAVI + AV} (3.23)

Este [actor exponencial recibe el nombre de atenuamiento Doppler, que se
vuelve progresivamente pequefio a medida que crece la velocidad del viento
solar (que a su vez implica un aumento del exponente dv).
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3.3 Calculos de emisividad a partir del modelo

Fn esta seccion sintetizamos imagenes en LB v HI-Lva . A partiv de los
resultados de nuestro modelo coronal, v utilizando las expresiones deducidas
para intensidad UV y LB, calcularemos las diferentes integrales de LDV
involucradas, v compararemos los resultados con observaciones de minimo

solar.

3.3.1 Imaéagenes artificiales de LB

Examinando la integral de LDV para luz blanca dada por la ecuacion (3.3).
es claro que el cociente pB/B . depende exclusivamente de la densidad elec-
tronica axisimétrica n,.(r) integrada a lo largo de la LDV, Utilizaremos los

resultados de densidad electrénica de nuestro modelo coronal global.

LOS

f{
|

Figura 3.7: Esquema geométrico para la integracion en la linea de vision
g g 8

(LDV, 6 “LOS” en inglés). 6(x) v r(x) deben calcularse para cada punto de
la LDV, Esquematizamos el caso para dos puntos x v x'.

Describiremos brevemente como calculamos las integrales de LDV para
luz blanca (el enfoque sera similar para calculos UV). Debido a la axisimetria,
nuestro modelo produce una densidad 2D: n,(r,0), que es la misma para
cualquier dngulo azimutal ¢ : [0,27]. Asi, para calcular la integral de LDV
de la ecuacion (3.3), precisamos determinar en cada punto de grilla x de la
LDV, la distancia radial entre ese punto y el centro solar r(x), asi como
el angulo latitudinal #(x) del segmento que une el centro del Sol con ese
punto. La Figura 3.7 indica estas dos cantidades para dos puntos arbitrarios
a lo largo de la LDV. Una vez que conocemos [r(x),#(x)| para cada punto
x. podemos calcular el integrando en la ecuacion (3.3) para cada punto x.
Para esto evaluamos el valor de cada campo fisico (axisimétrico) ®(r, ) que
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aparezea en el integrando en cada punto x a lo largo de la LDV. Esto lo
hacemos mediante

d(x) = d(r(x),6(x)) (3.24)

Notamos aqui que el mismo enfloque serd aplicado para calcular las in-
tegrales de LDV correspondientes a las lineas UV. Hemos desarrollado un
codigo numérico que, para una dada LDV y para cada uno de sus pun-
tos de grilla x, calcula las cantidades (puramente geométricas) r(x) y 6(x).
Nuestros cédigos permiten fijar un angulo arbitrario a entre la LDV y el
plano ecuatorial del modelo coronal. Esto nos permite simular distintas in-
clinaciones de la estructura solar respecto del observador, y evaluar asi el
impacto de los efectos de proyeccion cuando el angulo es variado. Un angulo
«v = 0 implica una vista lateral de streamer, con la LDV alineada con el plano
ccuatorial del modelo.

Veamos ahora los resultados correspondientes a luz blanca. La Figu-
ra 3.8(a) muestra itndgenes sinteticas de pB/Bg en vista lateral (o = 0) El
semicirculo negro representa el disco solar, el tamano del campo de vision
es H x 10R,,. Las lineas negras superpuesias representan contornos de nivel
constante para la intensidad de la imagen, indicados como fracciones de su
valor maximo. La preponderancia del streamer ccuatorial en la iméagen es
evidente a partir de lo contornos de nivel.

A cualquier altura dada, la intensidad es mucho mas brillante en la zona
ue se provecta sobre la zona cerrada del streamer. En la zona que se extiende
por encima del streamer, también se observa una intensificacion del brillo.
Hemos superpuesto (en color blanco) las lineas de campo magnético para
mostrar que la proyeccion de la zona de transicion de brillo estd centrada
en torno de la posicion angular de la linea Aj,. Esta linea es precisamente
ta zona de transicion de soluciones de viento lento a rapido, como se ve
comparando con la Figura 3.6(b). Esto es consistente con los resultados
observacionales de Suess et al. (1999a) a partir de datos de la nave Ulysses,
que precisamente muestran que la zona de viento lento corresponde a la zona
de mavor brillo, y la transicion de intensidad del viento y de brillo se producen
aproximadamente en las mismas regiones.

La Figura 3.8(b) muestra el resultado andlogo en el caso de girar la LDV
un dangulo 30° con respecto al plano ecuatorial del modelo coronal. La notable
diferencia cualitativa que aparece entre las dos imédgenes, ponde de relieve
la importancia de los clectos de proyecccion para diferencias angulares muy
pequenias. Los contornos de nivel de la figura con 30° de inclinacién presentan
una simetria casi circular, habiéndose perdido la preponderancia del streamer
ecualorial en la proyeccion 2D.
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(a) @ = 0° entre la LDV y el plano (b) a@ = 30° entre la LDV y el plano
ecuatorial del modelo (vista lateral) ecuatorial del modelo

Figura 3.8: Tmdgenes artificiales de log,o(pB/Bs) sintetizadas a partir del
modelo

Para comparar estos resultados con datos observacionales, es mds ilustra-
tivo graficar cortes radiales y latitudinales de nuestras intensidades tedricas.
Hemos utilizado datos provenientes de distintos instrumentos, en particular
de la campania Whole Sun Month (WSM) del minimo solar de 1996. Los
datos correspondientes al ecuador provienen de andlisis de datos medidos
simultdneamente desde corondgrafos tervestres (Mauna Loa Mark 3 corono-
graph), asi como los instrumentos UVCS y LASCO C2, a bordo de la nave
espacial SoHO. Las observaciones corresponden a periodos de los meses de
Julio y Agosto de 1996, durante los cudles pudo observarse el cinturon de
streamers ecuatoriales en el limbo Oeste del Sol en forma aproximadamente
lateral, es decir con la LDV en el plano ecuatorial (Raymond et al., 1997).
Descripciones de la reduccion de los diversos datos pueden encontrarse en
Gibson (1999b) y Guhathakurta et al. (1998) para los datos de Mauna Loa y
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LASCO C2; y en Cranmer et al. (1999) para reduccion de datos del UVCS.
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(a) pB/Bg funcién de la altura, en (b) pB/Bs en funcién de la

el ecuador (trazo grueso) y el polo co-latitud, para las alturas
(trazo fino) 1.15,1.50,2.5Rg (de arriba a
abajo)

Figura 3.9: Para LDV en el plano del ecuador (vista lateral), valores predi-
chos de pB/B,. Los diamantes y tridngulos son datos observacionales, del
ecuador y el polo respectivamente. (Gibson (1999b), Guhathakurta et al.
(1998), Cranmer et al. (1999))

La Figura 3.9(a) muestra las predicciones de pB en funcién de la altur-
a, sobre el ecuador (trazo grueso) y el polo (trazo fino). La Figura 3.9(b)
muestra pB en funcion de la co-latitud (polo=0°) para las alturas 1.15, 1.5, y
2.5 R+. En las figuras, los diamantes representan los diversos datos observa-
cionales. Vemos que el acuerdo con las dependencias radiales es muy bueno.
Los datos latitudinales son menos numerosos y variables. Sin embargo, en
general vemos que para diferentes alturas, rodeando el pico del streamer, el
ancho de la estructura del modelo muestra consistencia con los datos.

La Figura 3.10 muestra los mismos datos observacionales, pero se su-
perponen las predicciones para una LOS inclinada 30° respecto del plano
ecuatorial del modelo. Se puede apreciar el drastico cambio en las predic-
ciones polares, que de esta forma quedan contaminadas por intensidades del
streamer que se interponen en la linea de vision.
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Figura 3.10: Para LDV inclinada en 30°, valores predichos de pB/B. en
funcion de la altura, en el ecuador (trazo grueso) v el polo (trazo fino)

Tx 104y
- —3.672 x 10° Ap = 3 % 1070,
I, = +4.806 x 10° Ay, = r 58 x 10~ "1,

o
|

I, =+4.896 x 10 Ay, =1.72
5.92.

Tabla 3.1:  Valores numéricos para los pardmetros del espectro cro-
mosférico de HI-Lya . Las intensidades estan dadas en unidades de
fotones sec™'em~2sr~ ' Hz ™!

3.3.2 Imagenes artificiales de HI Lya

Para calcular las imagenes en HI-Lya que se desprenden de nuestro modelo
coronal, utilizaremos las integrales de la ecuacion (3.17), ya que mas del 99%
de esta linea se debe a excitacion resonante (Raymond et al.. 1997). Para
efectuar la integral precisamos una expresion para el perfil de excitacion
proveniente de la cromésfera. T (). Utilizando datos observacionales
caracteristicos de atmasfera de sol tranquilo, provenientes de distintas fuentes
(Cranmer, 2001a; Vernazza, Avrett & Loeser, 1981), representaremos el perfil
cromosf{érico de HI-Lye como

) )

(v —1p)* (v — 1)

— |+ exp | - ——
A2 b OX] Avf

n

Fﬁ/,{/n\(//} = [n exp | — +]’_ Jists

vV — 1y |
“Av,
3.25
v

donde vy = 2.47 x 10" Hz es la frecuencia central de la linea HI-Lyar .
valores de los diferentes pardmetros se detallan en la Tabla 3.1 (Cranmer
2001a). La Figura 3.11 muestra ¢l espectro cromosférico resultante. fur
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supuesto, esto representa un perfil caracteristico, y esta sujeto a cambios de-
pendiendo de las observaciones particulares para las cuales se quiera calcular
imdgenes artificiales.

4000 T T T T T T T Ty T Y

3000 -

em ™ se”' Hz 'J

2000

1000 F
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& 0.9880 0.8990 1.0000 1.0010 1.0020
v/vy
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Figura 3.11: Espectro caracteristico cromosférico de HI-Lya (trazo continuo),
representativo de atmosfera de sol tranquilo, formado por dos componentes
maxwellianas delgadas (trazos punteados) y una componente ancha de ley

de potencias (trazo rayado). Fuente: Cranmer (2001a); Vernazza, Avrett &
Loeser (1981)

Utilizando este modelo para la intensidad cromosférica y los resultados
de densidad, viento solar, y temperatura, de nuestro modelo coronal, sinte-
tizamos imédgenes en HI-Lya . La técnica de integracion es la misma que se
utiliz6 para los calculos de pB (ver Figura 3.7 y discusion alrededor). En el
caso de una linea resonante, se presentard el efecto de atenuamiento Doppler
que hemos discutido en detalle. Al reemplazar en las integrales de LDV de
la ecuacion (3.17) el modelo cromosférico de tres términos que acabamos de
describir, aparecerdan términos de atenuamiento Doppler similares a los de la
ecuacion (3.21). Hemos incluido en nuestros codigos la opcion de considerar
o no el efecto del atenuamiento Doppler. Para realizar los cdlculos también
precisamos de un modelo de abundancias de HI. Hemos recurrido a tablas
de abundancias en funcion de la temperatura electrénica, que resultan de
calculos detallados de balance de ionizacion de Raymond y colaboradores
(comunicacion privada).

Veamos ahora los resultados correspondientes. La Figura 3.12(a) muestra
imagenes sinteticas de HI-Lyo en vista lateral (o = 0) El semi-circulo negro
representa el disco solar, el tamano del campo de visién es 5 x 10R... Las
lineas negras superpuestas representan contornos de nivel constante para la
intensidad de la imagen, indicados como fracciones de su valor maximo. La
preponderancia del streamer ecuatorial en la imdgen es evidente a partir de
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lo contornos de nivel,

la Figura 3.12(b) muestra ¢l resultado de caleular la imagen con una
inclinacion de 30° entre la LDV v el plano ecuatovial. Como en el caso de
imagenes de LB. la notable diferencia cualitativa que aparece entre las dos
imagenes, pone de relieve la importancia de los efectos de proveceion para
diferencias angulares muy pequenas. Los contornos de nivel de la fignra con
30° de inclinacidon presentan una simetria ovalada. habiéndose perdido la
preponderancia del streamer ecuatorial en la proveceion 2D. Fa las imdgenes
equivalentes para luz blanca. obteniamos que con una inclinacion de 307 los
contornos de nivel se volvian casi circulares. FEn el caso de Lya tenemos
el efecto de atenuamiento Doppler. éste efeeto resulta mavor en los polos.
donde las velocidades son menorves. que en el ecuador. La asimetria del efecto
restulta en una mavor intensidad relativa del ecuador (donde las velocidades
son menoves) v por lo tanto la inclinacion de 307 atin muestra una intensidad
relativa mavor en el ccuador, aunque la preponderaneia del streamer se ha
visto seriamente alectada.

Para comparar estos resultados con datos observacionales, es mas ilustia-
tivo gralicar cortes radiales de las intensidades predichas. Hemos utilizado
datos provenientes de observaciones del instrumento UVCS, a bordo de la
nave SolO. nuevamente correspondientes o cercanos a la campana Whole
Sun Month (\VSNI) del minimo solar de 1996.

Incluimos andlis propios de datos observacionales del UTVCS de Julio-
Agosto de 1996. correpondientes a la campana observacional de streamers
ccuatoriales de minimo solar del UVCS. Durante el periodo Julio-Septiembre
de 1996. pudo observarse el cinturon de streamers ecuatoriales en el limbo
veste del Sol en en forma aproximadamente lateral (Ravmond et al.. 1997).
Para reducir los datos, hemos utilizado ¢l software DAS/IDL de analisis de
datos del UVCS, a (in de realizar las correcciones de “dark-count™ v flat-
field™. asi como para calibrar los datos en frecuencia e intensidad (ver UVCS
Analvsis Software, 2001). Tomando en cuenta el nivel continuo de fondo
en cada longitud de onda, hemos realizado ajustes gaussianos a los datos
espectrales. La intensidad de la linea es entonces caleulada integrando el
mejor ajuste gaussiano. Los resultados de este andlisis, que abarca el rango
de alturas 1.5 = 4.5R .. se indican como diamantes en la Figura 3.13(a).

Hemos incluido también datos ecuatoriales del UV CS analizados por Do-
brzvcka et al. (1999). en el rango 1.5 — 2.5R ... que resultan consistentes con
nuestros andlisis. Asimismo, los datos polares (indicados como tridangulos)
corresponden a valores promedio de nn estudio polar que abarcd los meses de
Noviembre 1996 a Abril 1997, vealizado por Cranmer et al. (1999). asi como
a resultados de Dobrzyeka et al. (1999).

La Figmra 3.13(a) muestra las predicciones de intensidad en TT1-T.ya
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(a) @ = 0° entre la LDV y el plano (b) & = 30° entre la LDV y el plano
ecuatorial del modelo (vista lateral) ecuatorial

Figura 3.12: Imagenes artificiales de logo(/a) sintetizadas a partir del mod-

(‘,IU

unidades de [fotones sec™'em™sr~'Hz™'], considerando el efecto de atenu-
amiento Doppler. Se muestra la prediccion polar (trazo fino) y ecuatorial
(trazo grueso) como funcion de la altura. En las figuras, los diamantes repre-
sentan los datos observacionales. Vemos que el acuerdo con las dependencias
radiales es muy bueno. Hemos obtenido previamente un buen acuerdo de los
datos de luz blanca, que testean la densidad electréonica. La prediccion de
Lyo estd ahora testeando esencialmente el campo de velocidades y la abun-
dancia de HI. El acuerdo es mejor en el ecuador que en el polo. Respecto del
ecuador, los datos han sido seleccionados mds especificamente para datos del
cinturén de streamers, observado en forma lateral. Los datos polares en cam-
bio, son promedios de observaciones que abarcan un periodo mas extenso.
Debe tenerse en cuenta también que en la zona polar el efecto de atenuamien-
to Doppler es mds relevante. Nuestras predicciones son algo menores que los
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uamiento Doppler uamiento Doppler

Figura 3.13: Para LDV en el plano del ecuador, valores predichos de Tov en
[uncion de la altura, en el ecuador (trazo grueso) y el polo (trazo fino). Los
diamantes y tridngulos corresponden a datos de minimo del UVCS, para el
ccuador y el polo respectivamente. Fuente: A.M. Visquez, Dobrzycka et al.

(1999), Cranmer et al. (1999))

datos observacionales en el polo, indicando una posible sobre-estimacion de
nuestro tratamiento (simplificado) del atenuamiento Doppler.

Para poder evaluar por separado los electos del atenuamiento Doppler y
de la abundancia del HI, la Figura 3.13(b) muestra los mismos datos obser-
vacionales, pero se superponen las predicciones de intensidad de HI-Lyeor sin
considerar el efecto de atenuamiento Doppler. Se puede apreciar el drastico
desajuste de las predicciones con los datos a medida que aumenta la altur-
a. [En el ecuador el ajuste se mantiene hasta algo mas arriba del pico del
streamer, precisamente debido a que por debajo no hay velocidades apre-
ciables y el atenuamiento Doppler es despreciable. En el polo el desajuste
se produce a menores alturas, debido a que la velocidades se vuelven super-
sonicas a menores alturas, por debajo del pico del streamer, segiin discutimos
al analizar las soluciones de viento.

Debido a que en la zona cerrada del streamer el efecto Doppler es des-
preciable, en esa zona el acuerdo entre la prediccion y los datos indica que
el modelo de abundancia de HT es razonable. Por otro lado, en la zona po-
Jar, el exceso de prediccion que se produce en el polo al no considerar el
atenuamiento Doppler, resulta mucho mas importante que la prediccion en
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defecto que mencionabamos al considerar el atenuamiento Doppler. Esto in-
dica que nuestro tratamiento simplificado del atenuamiento Doppler, si bien
es ligeramente sobre-estimado, es una buena aproximacion de primer orden.
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Figura 3.14: Para LOS inclinada 30°, valores predichos de I« en funcion de
la altura, en el ecuador (trazo grueso) y el polo (trazo fino)

Finalmente, la Figura 3.14 muestra los resultados en HI-Lya que resultan
de un dngulo de inclinacién de 30° entre la LDV y el plano ecuatorial del
modelo. Nuevamente se aprecia cuantitativamente el drastico cambio (hasta
un 6rden de magnitud) en las predicciones proyectadas sobre los polos, que
de esta forma quedan contaminadas por intensidades del streamer que se
interponen en la linea de vision.




Capitulo 4

Turbulencia de Langmuir
en Fulguraciones Solares

4.1 Fulguraciones solares y turbulencia de plasma

[Los haces de electrones supratérmicos generados durante fulguraciones so-
lares (FSs) son responsables de una variedad de mecanismos de radiacion.
desde ravos X duros (RXD) hasta radio frecuencias. El estudio de los dis-
tintos procesos provee informacion itil sobre aspectos complementarios de
la funcion de distribucion de los clectrones del haz. Por ejemplo. los RXD
observados son adjudicados al frenado por bremsstrahlung  no-térmico que
sulven los electrones del haz al pencetrar la croméfera. Bajo la suposicion de
que el haz es detenido completamente en estas capas atmosféricas emitiendo
RXD (modelo de “thick-target™). el flujo energético total del haz v su indice
espectral en la cola de altas energias. pueden derivarse de observaciones de
RXD con resolucion espectral. Ejemplos de tales estudios lo constituven las
observaciones de FSs realizadas desde el espacio porlos instrumentos TINRB-
S/SMM  (Hard X-Ray Burst Spectrometer a bordo de la Solar Maximum
Mission). v del BATSE/CGRO (Burst and Transient Source Fxperiment a
hordo del Compton Gamma Ray Obscrvatory). Los datos en RXD revelan
que las energias tipicas de electrones con energias de ~ 20kev. se encuentran
en ol rango 107 = 10Merg sec™ em ™2, ver Aschwanden et al. (1995). Asimis-
mo. los indices espectrales deducidos se encuentran en el rango ~ 3 = 7
(dF ~ E=°dF: flujo diferencial de particulas). ver Tandberg-1Tanssen &
Fanshe (1988).

La superposicion de la distribucion del haz de altas energias sobre Ta dis-
tribucion maxwelliana local que desceribe los electrones atmosféricos. puede
dar Tugar a una pendiente positiva en la distribucion en velocidad del con-
junto total de particulas. Tsto es. puede existir un rango de velocidades en el
que Af/dr > 0. Las distribuciones de este tipo son inestables a la generacion

97



Capitulo 4. Turbulencia de Langmuir en Fulguraciones Solares 98

de ondas de Langmuir (ver Krall & Trivelpicce. 1973, Cap. 9). que son gen-
eradas en forma muy eficiente hasta que se forme un plateau (0f/0v = 0) en
la distribucion, proceso conocido como relajacidn cuasi-lineal La turbulencia
de Langmuir generada por el haz, puede a su vez experimentar interacciones
no-lineales, como resultado de lo cual generan fotones de frecuencia aprox-
ilmadamente doble a la frecuencia de plasma local (segundo armoénico de
plasma), que para FSs resulta ser de algunos GHz (radio ondas).

I.a formacion de un plateau por relajacion cuasi-lineal (RCL) es un proce-
so muy rapido, por lo cual uno esperaria que la generacion de ondas de Lang-
muir sea un proceso muy localizado en la zona de aceleracion de particulas.
Sin embargo, las colisiones coulombianas entre el haz y la atmdsfera, tienden
a favorecer la recuperacion de una situacion inestable (0f/0v > 0). Asi, la
combinacion no-trivial de las colisiones y la RCL pueden en principio permi-
tir el desarrollo de un régimen estacionario que produzca ondas de Langmuir
a través de toda la trayectoria del haz. No obstante, en la literatura se
encuentran sélo tratamientos aproximados del acoplamiento entre estos pro-
cesos. El tratamiento consistente de estos dos efectos es uno de los objetivos
principales del presente trabajo.

Los modelos tedricos existentes para la generacion de ondas de radio mues-
tran inconsistencias con los eventos asociados de rayos X duros. Emslie &
Smith (1984) (ES84) estimaron el flujo en radio-ondas producido por haces
de electrones, utilizando para los mismos flujos energéticos compatibles con
las observaciones de RXD. Sus resultados predicen flujos demasiado grandes.
Por lo tanto, a fin de compatibilizar sus resultados con las observaciones, se
ven [orzados a invocar mecanismos muy eficientes de re-absorcion para los
fotones. o revisar el modelo de thick-target. En realidad, existen dos razones
centrales para tal desacuerdo: a) la inhomogeneidad de las distribuciones del
haz y del plasma atmosférico (ambas ignoradas por I£S84), b) la utilizacién
de la aproximaciéon de “choque-frontal” para la interaccion de las ondas de
Langmuir al generar fotones (proceso L + L' — T). Otros trabajos sobre
haces energéticos en fulguraciones solares (cémo por ej. Smith (1970): Smith
& Fung (1971); Smith (1977)) no tratan adecuadamente la evolucién espa-
cial. Asimismo, recurren a la suposicion de choque-frontal, y como resultado
obtienen flujos de radio-ondas excesivos.

La inhomogeneidad espacial ha sido considerada en forma aproximada
por Zheleznvakov & Zaitsev (1970) y por Hamilton & Petrosian (1987). v
sus estimaciones para los niveles de turbulencia de Langmuir generada son
inferiores a la de los trabajos mencionados anteriormente. Por otro lado. en
relacion a la emision en segundo armoénico de plasma, Melrose & Stenhouse
(1979) han explorado la relajacion de la aproximacion de choque-frontal,
suponiendo espectros de Langmuir descriptos por leyes de potencia. Para
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los casos que estudian, encuentran reducciones importantes de la emisividad.
[iste es un aspecto relevante gque también incorporamos en forma consistente
en nuestro modelo.

[ este contexto, dearrollamos un modelo tedrico simple que deseribe
consistentemente la evolucion acoplada de la funcion de distribucion del haz
(como funcion de la velocidad v 1a posicion a lo largo de la linea de cam-
po magnéticas) v del espectro de turbulencia de Langimuiv (como [uncion
del nmiimero de onda v la posicion). considerando un fegimen estacionario.
Asimismo, relajamos consistentemente la suposicion de choque frontal para
las ondas de Langmuir. El objetivo final es mejorar el acuerdo de las predic-
ciones de intensidad de ondas de radio con los valores observacionales.

La razon para considerar este problema como funcion de la profundidad
atmosférica es doble: (a) considerar apropiadamente los efectos de inhomo-
geneidad espacial mencionados mas arvviba. v (b) generar un modelo simple
que pueda resultar en el futuro cdmo una herramienta il para el anailisis
de observaciones de radio con resolucion espacial. Fn este sentido. las ob-
servaciones de radio con suficiente resolucion espacial v oespectral, han sido
intentadas sélo recientemente. Por ejemplo, el trabajo por Aschwanden ot
al. (1992) constituve un excelente estudio de eventos de radio que coordina
datos con reolucion espacial del VLA (NRAQ. USA) v datos especetrales del
instrumento PHOENTIX (ETH Ziirich, Switzerland).

En este capitulo introducimos las ecuaciones bésicas de nuestro modelo.,
discutiendo los procesos fisicos relevantes hajo consideracion (colisiones. R-
(L) v la competencia entre los mismos. Desarrollamos nuestra solucion del
problema acoplado del problema estacionario, obteniendo como resultado es-
pectros de Langmuir apropiados para fulguraciones solares v eventos de tipo
ITI. Nuestros niveles de turbulencia muestran disminuciones de al menos un
orden de magnitud respecto de los modelos preexistentes.

En el capitulo 5 modelamos la emisividad de ondas transversales (en ol
rango de radio) como resultado de la turbulencia de Langmuir. Fn dicho
imodelado consideramos la isotropizacion de las ondas de Langmuir por accion
de jones v/o ondas ionico-acusticas. suponiendo el caso mas favorable de
una efectiva istropizacion de las ondas de Langmuir generadas or el has.
Derivamos expresiones para la emisividad v absorcion en segundo armonico.
en las que relajamos la (frecuentemente usada) suposicion de choque frontal
para las ondas de Langmuir. Esto es necesario toda vez que. tal como se
desprende de nuestro modelo de generacion de turbulencia Langmuir. no se
cumplen las condiciones necesarias para tal aproximacion. Las expresiones
resultantes implican importantes veduceiones de emisividad respecto de los
resultados de choque-frontal. Finalimente. calculamos los flujos esperables en
ondns de radio para haces de eleetrones con energias consistentes con RND., v
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comparamos nuestros resultados con los de modelos anteriores y con analisis
recientes de datos observacionales de radio.

4.1.1 Turbulencia de plasma

El problema principal de la teoria de turbulencia de plasma es el establecer
las ecuaciones que describen la dindmica de la densidad espectral W (k) de
los plasmones (cuantos de turbulencia de plasma). Esta densidad es tal que
d*kW (k) es la densidad de energia contenida en plasmones que se encuentran
en un entorno d3k del nimero de onda k. Esta densidad puede variar por la
emision v absorcion de plasmones, asi como por las interacciones no-lineales
que los mismos experimentan. La ecuacion cinética consistird en expresar
la variacion temporal dW(k)/dt en términos de fuentes, sumideros v efectos
de transferencia no-lineal. Existen diversos modos colectivos de plasma, de
manera ue en general habra una ecuacién cinética para la densidad espec-
tral de cada uno. Estos modos de oscilacion del plasma suelen acoplarse
si (intevacciones onda-onda), y ademds existen acoplamientos entre ondas v
particulas (tales como amortiguamiento colisional con particulas térmicas,
excitacion debido a poblaciones supratérmicas, etc.).

El sistema de ecuaciones que describe esta dinamica presentara entonces
términos de acoplamiento entre los diversos modos de oscilacion (plasmones)
v la funcion de distribuciéon de particulas. Al plantear un problema partic-
ular, se intenta aislar sélo aquellos modos, y aquellos términos, que parecen
mds relevantes al problema de interés.

Desde el punto de vista de los plasmas astrofisicos, la turbulencia de
Langmuir constituye uno de los mas importantes ejemplos de turbulencia. En
el caso de las fulguraciones solares, la fuente de la turbulencia de Langmuir es
habitualmente una poblacién supratérmica de particulas (haz de electrones).
Una vez que la turbulencia es excitada, las ondas de Langmuir (L) pueden
sufrir una variedad de procesos, tales como: ser amortiguadas por colisiones,
ser absorbidas por particulas rapidas, fusionarse con otras ondas L (emitiendo
fotones transversales al doble de la frecuencia de Langmuir), o interactuar
con ondas iénico-actsticas (TA).

Los dos procesos no-lineales mencionados, esto es, la coalescencia L+ L' «
T v el decaimiento L + TA & L', son procesos que involucran 3 plasmones.
Existe también la posibilidad de que las ondas L experimenten interacciones
involucrando 4 (o mas) plasmones simultineamente. No obstante, bajo la
condicion de turbulencia débil en 1a que trabajaremos, las interacciones de
4 0 mas plasmones poseen probabilidades de ocurrencia significativamente
menores, por los que no las consideraremos. En la préxima seccién introduci-
mos explicitamente las ecuaciones dinamicas que utilizaremos, y discutimos
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In naturaleza fisica de los diversos (¢rminos.

4.1.2 Ecuaciones dinamicas

En nuestro modelo consideraremos la propagacion de los electrones a lo largo
de las lineas de campo magnético. de modo que vecurrimos a una descripecion
en una dimension. Consistentemente, las ondas de Langmuir generadas por
¢l haz se propagan también en esa direccion Considevamos en nuestro mod-
elo Tos siguientes procesos fisicos: (1) interaceion plasmon-electron. generan-
do turbulencia de Langmuir v difundiendo la distribucion de electrones. (2)
amortiguamiento colisional sobre los electrones del haz v las ondas de Tang-
muir (L). (3} deflexion no-lincal de las ondas L. causada por iones v ondas
ionico-acusticas (TA). v (4) produccion de fotones en segundo armonico de
plasia a través del proceso no-lineal L + I & T(2w,).

El sistema de ecuaciones diferenciales apropiado para describir el estado
estacionario del problema. en términos de 1a fancion de distribucion f(e.r)
v ol espectro de energia W (e, r) en turbulencia de Langmuir es (ver Kaplan
& Tsvtovich, 1973, Cap 1-Sec 4)

df af O mw. af

=42 WL () v 4.1
dl ! dr  Ov Ln,,m,zl dv +u(v) "[} -0

d (H'> o 0 (W”) _ [ﬂ'w,;r?(')f y ] Iv1'+(.\"1)2 W 0 (1‘2”'>+.3r" (H’)L’
NG T o \w, ) Une 0 e we we Ov N\ w, w? \w,

(4.2)
donde [ esta normalizada para que ny, = [ dr [ sea la densidad de particulas

del haz, n, es la densidad de particulas atmosléricas. w, = \/47n,.02/mn, cs
la [recuencia local de plasma, v o v o, son la carga v 1o masa del elee-
tron respectivamente. La velocidad de grupo de las ondas de Tangmuir es
ry = Aw(k)/Ok = 32 /e, v v, = \JkgT. /. es la velocidad térmica de los
clectrones. La densidad espectral de energia W esta definida de forma tal
que la densidad total de energia de las ondas de Langmuir es,

W, Jerg em™ = / dr W (1.3)

En las ecuaciones (4.1-4.2) v no solo representa la velocidad de los elec-
trones, sino también la velocidad de lase de las ondas 1. en resonancia con los
electrones. La condidicion de resonancia es (ver Krall & Trivelpiece, 1973,
Cap 9)

= 2 (4.4)
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donde k es el nimero de onda de las ondas de plasma y w(k) es su frecuencia,
dada por la relacion de dispersion

WA(k) = w? + 3Kk%? (4.5)

Los primeros términos de los lados derechos de las ecuaciones (4.1-4.2)
describen el acoplamiento onda-particula. En la ecuacion (4.1) el efecto del
acoplamiento se manifiesta como un término difusivo en velocidad para la
distribucién de electrones. Los electrones energéticos que ceden energia para
excitar ondas L se desplazan a regiones de menor energia, mientras que los
que absorben energia de las ondas se desplazan hacia mayores energias. En la
ecuacion (4.2) el efecto del acoplamiento se manifiesta como una tasa tempo-
ral de excitacion proporcional a df/0dv, lo cual implica que las ondas L crecen
en torno de velocidades de fase para las cuales la funcién de distribucién tiene
pendiente positiva. Esto se debe a que una onda L sélo intercambia energia
con electrones resonantes, de velocidad similar a su velocidad de fase, dada
por la ecuacion (4.4). Asi, en una regiéon de pendiente positiva el nimero
de electrones con velocidad algo mayor que la onda es superior al nimero
con velocidad algo inferior. El balance de intercambio de energia favorece
entonces el crecimiento de las ondas L. A medida que el proceso ocurre, los
electrones de la region de pendiente positiva se redistribuyen a menores en-
ergias. Esto disminuye la pendiente de la distribucion, por lo cual la tasa de
generacion de ondas L disminuye. El proceso se detiene con la formacién de
un plateau (derivada nula), alcanzando de este modo el nivel de saturacién
de la turbulencia.

Los segundos términos de los lados derechos de las ecuaciones (4.1-4.2)
corresponden al amortiguamiento colisional de los electrones del haz y las
ondas de Langmuir respectivamente. Las frecuencias colisionales respectivas.
v(v) para los electrones del haz v v, para las ondas de Langmuir, estan dadas
por (Zheleznyakov & Zaitsev, 1970)

Aw? Aw}
v(v) = 87m:v3 L= 167n,v2 (4.6)

donde .\ >~ 20 es el logaritmo de Coulomb de plasma. El efecto de la coli-
siones es el de disminuir la energia de los electrones supratérmicos. Debido
a la dependencia inversa con el cubo de la velocidad de la frecuencia de col-
isiones. los electrones menos energéticos son desplazados a menores energias
con mavor rapidez que los electrones de alta energia. Il efecto neto es el de
favorecer el crecimiento de una pendiente positiva en la distribucion de los
electrones supra-térmicos, y la consiguiente generacion de ondas L. Asi; las
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colisiones tienen sobre la distribucion de electrones el efecto opuesto al del
acoplamicento onda-particula descripto mas arriba.

Fn la ccuacion (4.2). la naturaleza del tercer v cuarto términos puede
describirse mas lacilmente expresando el espectro de ondas en funcion del
niimero de onda k, en lugar de la velocidad de fase . Tl espectro turbulento
1T, puede expresarse alternativamente en funcion del mimero de onda 117,
utilizando para ello la condicion de resonancia de la ecuacion (4.4) v pidiendo
1 dle = TV . La derivada temporal total de 18, debido a estos dos términos
se deduce de la ecuacion (4.2), resultando
AT, } 218 . 1177
= 4-n Wy - 34—

di Ak ‘ k2

L] término proporcional a a representa la interaccion no-lineal de las on-
das de Langmuir con iones (L+7 = L'/ o con ondas TA (L T4 - T’ de-
caimiento electrostatico). Como resnltado del decaimiento. la onda de Tane-

17

muir es deflectada. es decir. L' emerge en una diveccion distinta a aquella en
la cual L fue absorbida. Utilizando formalisino semi-cuantico, v recinriendo
a expresiones detalladas para la probabilidad del decaimicento electrostatico,
realizamos un analists detallado del decaimiento. Encontramos (Vasquez et
al., 2002) que el decaimiento es mds cliciente, ¢ igualmente probable. para los
casos extremos de deflexion maxima (kj, v ky casi antiparalelos) v dellexion
de pequeno angulo (ky v k; casi paralelos. formando un dangulo pequeno).
Indendientemente de si el agente isotropizador son iones u ondas TA. supon-
dremos que el dangulo de cada deflexion individual es pequeno. o cual nos
permite considerar la deflexion como un efecto dilusivo en el espacio k de
nimeros de onda. Un escenario alternativo, de acuerdo al cual las ondas L
experimentan exclusivamente dellexion maxima en cada interaccion. ha sido
analizado por Cairns & Robinson (19935). A partiv de esa suposicion. predicen
que el rango de las [recuencias de las ondas TA resultantes es 100=3001Tz. que
son frecuencias efectivamente observadas en mediciones in-situ de ondas TA
en eventos de tipo TIT a TUAL Un cdleulo similar (Vasquez et al.. 2002) indi-
ca que bajo la suposicion de dellexion difusiva (pequeno angulo). se predicen
para las ondas [A [recuencias relativamente menores, también observadas en
eventos de tipo TTT: como por ejemplo los eventos de baja frecuencia detec-
tadas por Ulysses on el rango 25— G60Hz (Thejappa & MacDowall. 1998). Un
modelo mas general. incluvendo todos los angulos posibles de deflexion. seria
ciertamente necesario para obtener resultados mas precisos. En conclusion.,
en el marco de eventos de tipo TT1 existe fuerte evidencia observacional.
asi  como soporte tedrico, para suponer que el decaimiento electrostéitico cs
un eficiente agente difusivo de 1a poblacion de ondas de Langmuir.

Il decaimiento electrostiatico actia entonces como nn mecanismo de iso-
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tropizacion de las ondas L. La ecuacion (4.7) indica que la tasa de ocurrencia
de estos eventos resulta proporcional a la derivada W /0k de la densidad
de energia turbulenta respecto del niimero de onda. Esto puede entenderse
como un efecto difusivo en la coordenada k (que expresa el impulso lineal
de las ondas L). La deflexion de ondas L por iones reduce el impulso de
aquellas, “desplazandolas™ a regiones de menor k. De esta forma, para valores
de k en torno de los cuales la pendiente de W es positiva, se favorece el
aumento de la poblacion en ese valor de k. Esto se debe a que la pendiente
positiva del espectro implica que mas ondas “caen” a ese valor de k de las
que “descienden” desde ese mismo valor de k. El efecto inverso ocurre en
regiones de pendiente negativa de Wy, de modo que en esas regiones la tasa
resulta negativa.

Finalmente, ¢l término proporcional a 3 en la ecuacion (4.7) representa
la coalescencia de ondas de Langmuir. produciendo fotones (ransversales.
I efecto neto es el de disminuir el nimero de ondas de Langmuir, por lo
que la tasa temporal resultante es negativa. La intensidad del proceso es
proporcional a la densidad de ondas, como es de esperar. Ademas la tasa de
pérdida de energia es menor a mayor numero de onda. Esto se entiende en el
marco de un enfoque semi-cuantico, ya que cuanto mayor impulso tenga el
plasmon se espera una menor probabilidad de ocurrencia de la coalescencia.

La no-hnealidad de los lenomenos descriptos por el tercer y cuarto ternunos
de la ecuacion (4.2), se manifiesta en la dependencia cuadratica en la den-
sidad de energia. Los coeficientes de acoplamiento « y 3 para estos dos
términos resultan (ver Kaplan & Tsytovich, 1973, Cap 1 - Sec 3),

w? 3wl
= = = — (4.8)
27n,m,v} 5 n.m.c®

Si consideramos que el agente deflector lo constituyen los iones, en lugar de
las ondas TA. el coeficiente o esta dado por la misma expresion de la ecuacién
(4.8). pero dividido por un factor (1+T,/T;)?. Notemos que estos dos tiltimos
procesos estan representados por términos cuadraticos en 117 en la ccuacion
(4.2). Asi. pava haces de electrones con flujos de energia suficientemente
bajos, estos dos términos pueden en principio despreciarse.

4.1.3 Tiempos caracteristicos involucrados

En esta seccién analizamos estimaciones de los tiempos caracteristicos de los
diversos procesos considerados en las ecuaciones (4.1-4.2), v por lo tanto la
importancia relativa de sus diversos términos.

El tiempo caracteristico de la relajacion cuasilineal 7g., puede hallarse
a partir del primer término de la ecuaciéon (4.2), considerando sélo el a-
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coplamiento onda-particula. Considerando niimeros caracteristicos para la
- i . . . .

derivada T:,L la generacion de la turbulencia de Langmuir debido al haz se

produce en tiempos del orden (Tevtovieh, 19700 cap G-14).

| SR e o
Q1 ~ ——— ~ 1077 = 107 "see (4.9
Ny 7
donde 1), es la densidad del haz supratérmico. que puede estimarse a partiv
de consideraciones energéticas de ravos X duros en fulguraciones solares.
Utilizando ntiimeros apropiados para la densidad del haz (para fulguraciones
de diversa itensidad). v la densidad del plasma de fondo. hemos estimado
¢l rango de valores indicado.

La escala temporal de los efectos colisionales sobre las ondas de Langmuir
se puede estimar de la ecuacion (4.6). 7. ~ 1/, Debido a la dependencia
ciibica con la velocidad, esta escala de tiempo colisional resulta mucho mavor
que la eseala cuasi-lineal. Utilizando nimeros caracteristicos obtenemos

7.~ 107 sce > 7). (4.10)

Una vez que la turbulencia de Langmuir satura. suponemos gue ol es-
pectro se vuelve isotropo por accion del decaintiento clectrostatico. Cada
decaimiento individual esta condicionado por la conservacion del impulso
vola energia. lo gue impone restriceiones sobre cudles son los decaimien-
tos posibles. Para los decaimientos cinematicamente permitidos. la tasa de
ocurrencia de los procesos I & L'+ 5 puede estimarse caleulando la tasa
de generacion de ondas TA, considerando tanto el proceso directo como el in-
verso. Para niveles suficientemente altos de ondas ionico-acusticas. la eseala
temporal de isotropizacion que deducimos resulta,

1 4 /f[. _)H,l-',gT,

~AY —

— ] =5 x 107 %0 (111
e 3a\ ) T, =7 H L)

frso

donde ky, os un valor caracteristico para los mimeros de onda del espectro de
Langmuir. W [erg em™] es la densidad energética total en ondas de Lang-
mnir. kg = ﬁ\/F Ap es lalongitud de Debye vy, la masa del proton. Ta
estimacion numérica surge de considerar un escenario de turbulencia débil.

os decir

I,
nohyT,

[Fsta condicion es verificada en ol easo <olar. ast como su valor nnmdérico

e

4{\'\/ (/n'[‘/\[))‘-’ n}l

calentado. a posteriori en la presente tesis. Tl ovalor numérico 7., ~ 5 x
10 sec representa nina cota superior. suponiendo un nivel alto de ondas T\,
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v fulguraciones poco intensas. Bajo la misma suposiciéon de alto nivel de
ondas TA, pero para fulguraciones mas intensas, 7, puede disminuir por
debajo de la escala temporal colisional. En estos casos seria necesario incluir
este efecto simultaneamente con la consideracion de las colisiones. En nuestro
modelo supondremos que el nivel de ondas TA no es lo suficientemente alto.
de modo que los tiempos de isotropizacion resultan mayores que los tiempos
colisionales.

En cualquier caso, 745, > 7oL, indicando que podemos considerar que la
saturacion de ondas de Langmuir, generadas en la direccién del haz, produce
esencialmente una distribucion muy colimada. Luego de esta saturacion el e-
spectro de Langmuir es isotropizado por decaimiento electrostatico. Ademas.
la suposicion de deflexion de pequeno angulo. implica que la isotropizacion
ocurre en forma cuasi-eldstica, ya que estimaciones analogas para los tiempos
de transferencia de energia resultan mucho mayores que los de isotropizacion.
Fsto significa que. a prumer orden, puede considerarse que la densidad de
energia total W, se mantiene constante durante la isotropizacion. Esto im-
plica que toda la energia estara disponible para la transformacién en ondas
transversales por coalescencia de ondas de Langmuir.

Consideremos finalmente, el tiempo caracteristico del fendmeno de coales-
cencia L+L" — T(2w,). Este tiempo puede estimarse utilizando W, ~ WAy
en el ltimo término de la ecuaciéon (4.2). También puede estimarse del
planteo cinético de la coalescencia, en forma andloga a los calculos realizados
para 7,,. Por ambos métodos nuestros cdlculos indican que (ver también
Tsvtovich. 1970)

3 2k, \° nkpT,
TL+L’—>'1'N—(C> ( L) BBt 1077, (4.13)

We \Ug kt I’VL

donde &k, ~ \/5“—’(- es el ntmero de onda medio de los lotones de scgundo
armonico de plasma, resultantes de la coalescencia de las ondas de Langinuir.
El tiempo de coalecencia resulta mucho mavor que el de isotropizacion.

Hemos encontrado entonces que, para niveles de turbulencia suliciente-
mente débiles, el término proporcional a 3 en la ecuacién (4.2) es pequeno
en comparacion con los demds. Esto implica que durante la saturacion del
espectro de turbulencia de ondas de Langmuir, estas pierden una fraccién
pequena de su energia en producir fotones de segundo arménico. Este resul-
tado justifica nuestro enfoque de calcular primero el espectro de Langmuir
resultante, y luego la emisién de fotones en segundo armoénico en una segunda
ctapa.

Por otro lado, hemos encontrado que el término proporcional a « en la
ecuacion (4.2), que describe la deflexion de ondas de Langmuir, puede resul-
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tar comparable al término colisional. TEsto es esperable para [ulguraciones
stficientemente infensas que presenten niveles de ondas TA <uficientemente
clevados. La deflexion no-lineal no serd considerada en el presente andlisis,
No obstante. recurrimos a su capacidad para isotropizar en forma eficiente v
cuasi-clastica a las ondas de Langmuir generadas por el haz. Es importante
notar que la consideracion simultdnea de este efecto predeciria niveles de tur-
bulencia menores. Una isotropizacion mas rapida implicaria una saturacion
del efecto cuasi-lineal a niveles menores. puesto que pondria a una [raccion
apreciable de las ondas fuera de resonancia con el haz. A sn ovez, menores
niveles de turbulencia generarian menores niveles de emision en el segundo
armonico. De esta forma. basandonos en nuestras estimaciones de los difer-
entes (érminos en las ecuaciones (4.1-4.2), calcularemos una cota maxima a
la produccion de emision en segundo armaénico.

Ln primer lugar, el espectro 1D de ondas de Langmuir generadas por
¢l haz se desarrolla hasta alcanzar su nivel de saturacion.  Este nivel de
saturacion, v la forma del espectro. estaran dadas por nuestro modelo de
generacion de turbulencia. que considera simultaneamente las colisiones. la
relajacion cuasi-lineal. v el avance del haz. Ton una segunda etapa. las ondas
de Langmuir son isotropizadas en forma rvipida v efciciente. sin pérdidas
sienificativas de energia. Fonouna tereer etapa. ol proceso de coalescencia de
ondas de Langmun gerera los forones en segundo armonico de plasia oradio
vl

Fn las proximas secciones del presente capitulo desarrollamos nuestro
modelo de generacion de turbulencia. Formulamos un proceso iterativo que.
haciendo uso de la gran diferencia de las escalas temporales de la RCT, v las
colisiones, nos permite deducir analiticamente el espectro turbulento resul-
tante en funcién de la profundidad. Tn el capitulo 5 desarrollamos cileulos
de emisividad en segundo armonico, relajando la aproximacion de choque-
frontal. Utilizando el espectro de Langmuir gne resulta de nuestro modelo.
calenlamos los flujos teoricos de radio ondas v comparamos con obhservaciones.

4.2 Modelo de generacion de turbulencia de Langmuir

Comenzamos por reescribir las ccuaciones basicas en forma adimensional,
Definimos #,. ¢cdmo la velocidad tipica de un electron supra-térmico. que de
acuerdo a las observaciones de RXD corresponde a una energia de alrededor
de ~ 20kev. Estrictamente, 20kev es el limite inferior de la distribneion de
cnergia del haz. Definimos también las escalas caracteristicas del problema.
que son Ia eseala de velajacion cuasi-lineal 70 = (n? /i) (7w) ™5 donde ny, es
Ja densidad de particulas del haz. v la eseala colisional es 79 = 1/v7(r = r,).
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t—)T;,)t VUV T U Ty T We = W2 W,
ne—ntn, f-o@0ffv)f v-ov/td W o (nfme) W

Tabla 4.1: Adimensionalizacion de variables para las ecuaciones (4.1-4.2)

Utilizando estos nameros caracteristicos, transformamos las variables a
su forma adimensional, de acuerdo a lo indicado en la Tabla 4.1 (los supra-
indices '’ en las diferentes cantidades, representan sus valores en el punto de
inyeccion del haz, z = 0).

Aprovechando la gran diferencia de tiempos caracteristicos que hallam-
os en la seccién anterior, definimos el parimetro pequeiio € = 70/772, y la
funcién adimensional e(x) = €°w!/n,.. Con estas definiciones. v las consid-
eraciones de la seccion anterior, las ecuaciones (4.1-4.2) toman la siguiente
forma adimensional

dg 10 dg KN
oz~ vov (”Hav) +6(£)v3v <U2> (4.14)
OH 30y -
a_’.lf =v -a—'UH - 6(.L)l/o($)'UH (415)
donde, por conveniencia matematica, hemos definido
H(z,v) = W(x,v)/w, (4.16)
o —_ e “")E
olev) = f(2,0) (507 (417)

También hemos definido vy = (6¢2)~!, y hemos realizado la aproximacién
¢ = («./3n.02) f', que es vilida en tanto se cumpla

O 2, 'ﬁ ’
’(%ln[n” vi)| < axln[f] (4.18)

Esta condicion es satisfecha toda vez que un haz espacialmente inho-
mogéneo viaja a través de una atmdésfera comparativamente mas suave (en su
variacion espacial), que serd el caso bajo analisis. Para ganar comprension del
comportamiento de los procesos fisicos involucrados en nuestras ecuaciones
ecuaciones (4.14-4.15), consideraremos los efectos en forma desacoplada en
las proximas dos subsecciones.
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41.2.1  Timite colisional

Comencemos por considerar solo los efectos colisionales. que en nnestras e-
cuaciones (+.14-4.13) corresponde al limite matemdtico ¢ = 7)/7) = .
“n este limite, el sistema de ecuaciones se desacopla vy puede integrarse

facilmente. Ton este limite, la integracion de la eenacion (4.15) es diveeta,

IT(e.v) = TTy(e) e7n (1.19)

En el mismo limite, la ccuacion (4.14) puede integrarvse analiticamente

por el método de las caracteristicas, que relaciona explicitamente fa funcion

de distribucion g, v) con su perfit go(r) en el punto de inyveecion o = 0. Tl
resultado es

.’/l)(" = (] + 4&/7.1)]/4)
(1 +4¢/iM)12

donde hemos definido €(z) = [g €(x)dx. que resulta proporcional a la proun-
didad de colnmna ['n.dir. Ta frecuencia colisional de los electrones dis-

glr.v) = (-1.20)

minuve con su velocidad como r7* de modo que los electrones max lentos
son amortignados en forma mas rapida. La ecuacion (4.20) exhibe este e-
[ceto explicitamente. Sioconsideramos para gy un platean inicial. es decir
gl = 0.0) = const, la funcion de distribucion g(or.v) desarrollara gradual-
mente una pendiente positiva en ¢ a medida que las particulas avanzan a
posiciones & > 0, tal como se muestra en la Figura 4.1.

4.2.2 Limite no-colisional

Consideremos ahora el imite matemdtico opuesto, correspondiente a ¢ =

7y/70 = 0 en las ccnaciones (4.14-4.15). en el que las colisiones pueden des-
preciarse. .\ pesar que en este limite las ecnaciones permanceen acopladas,
podemos entender el comportamiento basico del sistema de la siguiente for-
ma. Primero notemos que si la distribucion es un plateau las ecuaciones
presentan evidentemente el equilibrio :—:-'Tl = % = (0. Supongamos entonces
que inicialmente la distribucion es diferente de un plateau. Tomemos una
distribucion con un maximo a la velocidad v, > »,.. superpuesta al fondo
atmosférico maxwelliano. Este es el caso de un haz de alta energia invectado
en b corona en o= 00 Tenemos entonees nna pendiente inicial positiva en
et ranco de veloadades v st como se indica en Ja Figura 4.2, La cenacion
(415 implica que las ondas de plasma comenzaran a crecer en ese raneo de
% > 0. Como la encrgia total del sistema
(particulas v ondas) se conserva, las particulas de la vegion de pendiente posi-
tiva disminuiran su energia al transferivsela a las ondas. Tisto causara que los

velocidades. debido a la pendiente
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Figura 4.1: Una funcién de distribucion supratérmica inicial constante
Jolv) = const, superpuesta a la funcién maxwelliana atmosférica. es evolu-
cionada en estado estacionario, utilizando la ecuacion (4.20)

electrones supratérmicos difundan a menores velocidades, produciendo co-
mo efecto una disminucion de la pendiente positiva. El mecanismo continda
transfiriendo energia a las ondas y desacelerando a los electrones, provocan-
do la disminucion de la pendiente positiva de la distribucion hasta que ésta
desaparece. En este punto la distribucidn ha formado un plateau. como se
esquematiza en la Figura 4.2, y el sistema llega al equilibrio. El proceso se de-
tiene y la turbulencia de Langmuir ha alcanzado su punto de saturacién, que
calcularemos en la proxima seccion considerando los dos elecios (colisional v
no-colisional) simultaneamente.

4.2.3 Procedimiento iterativo

Resolveremos las ecuaciones (4.14-4.15) para valores finitos del pardmetro
¢’ = T;’/T,f’, que mide el cociente entre las escalas temporales T,? de [ormacion
del plateau v 72 de efectos colisionales. Este cociente puede expresarse como
e’ = (\/87)(w!/v.)} /g ~ 1077 (ver seccion 4.1.3). En la corona. la funcion
e(x) es una funcién suave de z, de manera tal que €(z) ~ ¢ < 1. Asi, la
relajacion cuasi-lineal es mucho mds eficiente que el efecto colisional. A pesar
del valor extremadamente pequenio de €, en lo que sigue veremos que hay
una diferencia cualitativa entre el caso € < 1 (el que nos intersa) y el limite

¢’ = 0 previamente analizado.
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Figura 4.2: Una funcién de distribucion inicial f(:: = 0.2) (trazo fino).

con un maximo en energias supratérmicas, es evolucionada considerando la
relajacion cuasi-lineal. El proceso avanza hasta que se alcanza un plateau
(trazo grueso) a una profundidad - ~ Ad > 0

Consideremos la inveccion, en ¢l punto x = 0. de una distribucién inicial
con un maximo en = .. Como vimos. el rapido cfecto de la relajacion
cuasitineal generard un plateau en el vango de velocidades {r. e, antes que
las colisiones tengan algin efecto. Una vez que el plateau se ha formado. el
efecto cuasilineal es inhibido, y el inico mecanismo actuante sobre el plateau
es el de las colisiones, que tenderan a re-generar una pendiente positiva. Fste
comportamiento alternativo entre los dos procesos relevantes del problema.
sugieren la construccion del siguiente procedimiento iterativo para integrar
las ecuaciones (4.14-4.15). Ya que la formacion del plateau inicial es casi
instantianca, comencemos en el punto de inveceion & = 0 con una distribucion
constante gy = . Fvolucionamos ahora este plateau solo por efecto de las
colisiones hasta una pequena profundidad = = . Utilizando la ccuacion
(1.20), 1a funcion de distribneion ga(r), en el punto » = A, resulta

2@} (4.21)

_(]A(U) = (-'0(1 + 4FA/1)4)-1/2 =~ C() [1 - —

4

donde hemos ntilizado las aproximaciones

£ =\ (4.22)
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2 /vt « 1 (4.23)

El aspecto cualitativo de ga(r) se muestra en la Figura 4.1, en ¢l que

el efecto de las colisiones han desarrollado una pequefia pendiente positiva,
debido a la dependencia de la frecuencia colisional con la velocidad de los elec-
trones, c'omo v x ¢~*. Al mismo tiempo, el espectro turbulento Hy(r) = 0

(en :: = 0) evoluciona de acuerdo a la ecuacion (4.19). El espectro turbulento
en .. = A resulta
Hy(v) = Hy(v) ¢™ 0% = Hy(v) [1 — ez/ovA] (4.24)

De esta [orma, tenemos expresiones para la distribucion de particulas
g = ga(v) y el espectro turbulento H = Ha(v) a la profundidad A. La
pendiente positiva de ga(v) dispara ahora el proceso de relajacion cuasilin-
eal, que nuevamente relajara la funcién a un nuevo plateau a la proundidad
x = A(1+09), donde 0 es una cantidad adimensional pequena. Esta relajacion
ocurrird en tiempos mucho menores que 72, durante los cudles podemos nue-
vamente despreciar las colisiones y considerar al proceso como puramente
cuasilineal. Este proceso no-colisional rapido ocurrira en el rango de profun-
didades [A — A(1+49)]. En el limite no-colisional, las ecuaciones (4.14-4.15)
se reducen a

dg 10 dyg

- = = 2

Or v Ov (”Hav) (4.25)
OH  ,0g
—_— ) — 4 "2
5 v oW H (4.26)

Puede verificarse que estas ecuaciones poseen una “constante de movimien-
to” N(x,t) (en el sentido que dK/dx = 0) delinida por

Jd rH(z.»
K(z,v) = vg(x,v) - 5;( (:2 ' ))

Los valores “iniciales” de g vy H son los del final de la etapa colision-
al previa. es decir ga(v) v Ha(v) (dados por las ecuaciones (4.21-4.24)
respectivamente).  La ecuacion (4.27) puede ahora utilizarse para evalu-
ar los valores de estas cantidades al final del intervalo cuasilineal, cudando
gl = A(1 +0),v) = C (plateau final) y H(z = A(1 +9),v) = H. La
expresion resultante es

0 (H’A(v)) =vCo<1—£) o} (Ho('v)(l?g ez/ovA)) _ vC—%(%)
(4.28)
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Podemos integrar estas ecnaciones en el rango {1y = o) tomando como
condicion de contorno que el espectro turbulento es cero en los limites de este
rango de velocidades. Obtenemos

C—Cl)_ 26
AT

Integrando ahora la ecuacion (4.28) en el rango abierto {1y = ¢ < 1]

b
)

Co (4.29)

vbiteneinos

IT — Halr) € . a oo
——.—n-— = —c e Iy(e)+ 5—=Co (7 = 07) (15 = 7) (4.30)
A ries
Considerando el limite A — 0 en las ecuaciones (4.29-4.30), obtenemos un
sistema de dos ecuaciones diferenciales para ('(«r) (plateau en la profundidad
), v H(x,e) (espectro de Langmuir en la profundidad .r).

9
0 = —Btr) ) 1)
dr

{,))l = —A(e) e (. e) + Be) Cx) h(r) (4.32)

Dz

donde hemos definido las cantidades

B(x) =2 e(x) / (v2r3) {(4.33)
A(x) = e(er) () (4.34)
h(v) = (% =2?) (25— 1% /2 (4.35)

[as ecuaciones (4.31-4.32) pueden integrarse analiticamente por téenicas
estandar. Como resultado, obtenemos el plateau v el espectro turbulento. en
funcion de la profundidad atmosférica ;.

C’(:’-') — ("0 (."’I!(-") (—I;G)

e=Inlr) _ o=1atr) v

Ay v = B(a)

H(x.v) = Hy(e) =4O £ 4 B(a) h(r) (4.37)

donde hemos definido las integrales
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Ta(z) = /OL A(x) de (4.38)
Iy(x) = /0 B(x) da (4.30)

Notemos que en el limite A — 0 hemos satisfecho los requerimientos
impuestos por las ecuaciones (4.22-4.23). Finalmente. la densidad total de
energia W, de las ondas de Langmuir, puede calcularse de las ecuaciones (4.3)
y (4.16), y la ecuacion (4.37). Esto completa nuestra solucién del sistema
acoplado de ecuaciones (4.14-4.15). En la proxima seccion aplicaremos csta
solucion a diversos casos de interés para fulguraciones solares.

4.2.4 Turbulencia en funcién de la profundidad

A fin de realizar calculos concretos con nuestros resultados de las ecuaciones
(4.36-4.37), necesitamos un modelo atmosférico especilico, asi como valores
de inyeccion para el haz de electrones. En relacion al modelo atmosférico, los
Ordenes de magnitud apropiados para una atmosfera coronal de fulguracion
son n, ~ 1019-Uem=3 y T, ~ 105-"K. Como ejemplo especifico. adoptare-
mos el modelo aumosierico ilustrado en la Figura 4.3. Constderareimos que el
punto de inveceion z = 0 se encuentra en el punto mas elevado del arco mag-
nético coronal. La porcion cromoslférica del modelo corresponde a un modelo
de fulguracion semi-empirico de Mauas, Machado & Avrett (1990), que ha
sido extendido a la corona suponiendo presion de gas constante. La region
de transicion se encuentra a una profundidad de alrededor de 30000km. Por
supuesto. las ecuaciones (4.36-4.37). que expresan el platcau v el espectro
turbulento en funcién de la posicion, pueden aplicarse a cualquier modelo at-
mosférico prescripto, con tal que se cumpla la condicién dada por la ecuacion
(+.18.

En virtud de las consideraciones realizadas en el capitulo anterior en
relacion a la extremadamente rapida accion del efecto cuasilineal, modelamos
la funcion de distribucion del haz de electrones como un plateau en el rango
de energias [0, E,]. Para energias mayores que E., utilizamos una funcién de
potencias estandar f(1) x =20, como se deduce de las observaciones en RXD.
El modelo para el haz tiene tres parametros libres que deben especificarse.
La potencia 9 es fijada en 5, un valor tipico consistente con las observaciones
de RXD. Para la energia de corte E, tomaremos valores en el rango Skev y
30kev. Finalmente. el nivel del plateau de la distribucion inicial en el punto
de inyveccion se determina fijando el flujo de energia del haz. A partir de las
observaciones de RXD. tomaremnos valores caracteristicos correspondientes a
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Figura 4.3: Temperatura en funcion de la profundidad para el modelo de
[lguracion de Manas, Machado v Avrett 1990. Tomamos - = 0 en el punto
de inveccion del haz (al tope del arco magnético). v sentido positivo hacia
la base coronal. La vegion de transicion se sitiia a unos 30000km por debajo
del punto de inyveccion.

eventos de intensidades medias a maximas, para los cudles el flifjo de energia
del haz estd en ol rango 5 = 10" erg sec™fem™2.

Utilizando estos valores caracteristicos, calculamos los espectros turbu-
lentos H (i) resultantes en funcion de la profundidad, a partir de la ecuacion
(4.37). Luego integramos en el vango de velocidades del espectro para hal-
lar la densidad total, v finalmente convertimos los resultados a las vari-
ables dimensionales originales. Para los diversos casos analizados. las Fig-
uras 4.4 v 4.5 muestran la densidad total de energia resultante 1 en funcion
de la profundidad. Ta Figura 4.4 muestra los resultados para nna energia
de inveccion fija (®p = 100rg sec™lem™?) v varias energias de corte F.. A
su vez, para los resultados de la Figura 4.5 hemos lijado la energia de corte
(F. = 20kev) v variamos la energia de inveccion del haz.

i todos las figuras, los resultados de nnestro modelo se indican con
trazo grueso. A fines comparativos, incluimos los resultados de tres modelos
previos. Los 1razos de puntos corresponden a los caleulos de Zheleznvakov
& Zattsev (1970) (ZZ70.0 <u eq. (5.7)) que consideran {a inhomogeneidad
cspacial en forma aproximada. Los resultados de ambos modelos difieren para
los casos de energias de corte menores, en cuyvo caso los resultados de 7770
predicen mavores niveles de turbulencia. Los modelos de Tomslie & Smith
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(1984) (su eq. (31)) y Hamilton & Petrosian (1987) (su eq. (32)), proveen
estimaciones globales, sin considerar la evolucion con la profundidad, que
en todos los casos analizados resultan entre uno y dos érdenes de magnitud
mayores que los resultados de nuestro modelo.

Za=5keV L= "10keV
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Figura 4.4: Nivel de la turbulencia de Langmuir en funcion de la profun-
didad. El flujo de energia del haz en el punto de inyeccion es fijado en un
valor caracteristico de 10erg sec™'em™2. Los cuatro paneles corresponden
a diferentes energias de corte. E. [kev! = 5.10.20. 30.

Las Figuras 4.4 y 4.5 muestran que en todos los casos el nivel de turbu-
lencia decrece en forma monétona con la profundidad. Este comportamiento
ptuede entenderse de la siguiente forma. La densidad atmosférica se incre-
menta con la profundidad, reduciéndose la escala de tiempo colisional, que es
proporcional a 1/n,, (ver ecuacién (4.6)). Como resultado de esto, a mayores
profundidades se requiere menos tiempo para generar una pendiente positiva
en la funcién de distribucion del haz. Consecuentemente, se requiere menos
tiempo para disparar el efecto cuasilineal, que actuard sobre una pendiente
positiva menos desarrollada. Esto a su vez implica que una menor cantidad
de energia sera transferida a las ondas. La Figura 4.4 muestra que este electo
es menos notable a mavores energias de corte. lo cual es consistente con que
la escala de tiempo colisional es proporcional a ¢? (ver ecuacion (4.6)). A
su vez, en la Figura 4.5 (donde E_ se mantiene fijo), vemos que el nivel de
turbulencia crece junto con ®r. Esto es lo esperado. en virtud de que un
mayor flujo de energia implica un mayor numero de electrones resonantes
capaces de transferir energia a las ondas de Langmuir.
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Figura 1.5: Nivel de la turbulencia de TLangmuir en funcion de la profundidad.
La energia de corte del haz F, es fijada en un valor caracteristico de 20kev.
Los cuatro pancles corresponden a diferentes flujos de energia de inveceion
del haz, Bp [erg see™'em™2) = 1.5.10.50.

LLa condicion de la ccuacion (4.18) se satisface siempre que el modelo
atmosférico varie en escalas espaciales mavores que las del haz. Fs esperable
que esto suceda efectivamente en la corona. donde la atmoslera del modelo
varia suavemente. La condicion se torna mas restrictiva a medida que el haz
se aproxima a la region de transicion. Para evaluar la validez de nuestros
resultados en los casos que hemos estudiado. hemos aplicado nuestro maodelo
en el easo de atmaosferas uniformes. Foncontramos gue en todos los casos. Tos
resultados difieren de los indicados en las Figuras 4.4 v 4.5 ¢n menos de un
L0/ en fa region coronal del modelo atmosférico. Por o tanto. encontramos
que la ccuacion (4.18) es una aproximacion razonable en la corona.

Frooodos Jos casos, miestro maodele predice un nivel de tarbulencia de
alrededor de dos ordenes de magnitud por debajo de los resultados de Fanslie
& Smith (1984). v un érden de magnitud por debajo de los resultados de
Hamilton & Petrosian (1987). En general, encontramos un muy buen acuer-
do con los resultados de Zheleznvakov & Zaitsev (1970). excepto para los
casos de baja energia de corte (E. = 5 = 10kev). En términos de nuestro
formalismo, el modelo de Zheleznvakov & Zaitsev (1970) supone un gradiente
espacial constante para el nivel del plateau. que es una aproximacion razon-
able ~olo <t T.(r) <2 1T (ver ecnacion (1.31) v ecuacion (1.33)). La [ineion
I;(:¢) is aproximadamente proporcional a la profundidad de columma [ o, dr.
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e inversamente proporcional a la energia de corte E. (ver ecuaciones (4.33)
y (4.39)).

4.2.5 Resultados promediados espacialmente

En nuestros modelos hemos utilizado un modelo suave para la dependencia
espacial de los pardmetros de plasma en funcién de la profundidad (ver Figu-
ra 4.3 Coto consecuetcia Jde clos cio et dv vl i v v v
profundidad resultante Wy (xz) varia suavemente (ver Flgmas 4 4 y 4.5). Es
posible entonces encontrar una expresion promediada espacialmente para el
espectro turbulento. El espectro turbulento resultante esta dado basicamente
por la ecuacion (4.37). En dicha expresion aparece el cociente A/B, depen-
diente de la temperatura del plasma,

A vivs 3
— 2 .4
B s ~2x10 (4.40)

€

donde las velocidades estan adimensionalizadas con la velocidad correspon-
diente a los electrones de 20kev. El valor numérico indicado corresponde
a un valor promedio de la temperatura, y para energias del haz de 20kev.
Aprovechando que este cociente es mucho mayor que la unidad, la ecuacion
(4.37) puede simplificarse considerablemente. Si realizamos tal aproximacion,
v promediamos espacialmente el resultado, obtendremos un valor promedio
espacial para el espectro adimensional (H(v))_. Una vez re-dimensionalizadas
las cantidades, el espectro turbulento que resulta es,

Wiy, = T bo) (4.41)
hw) = é(v"’—vf) (3 - ?)
1

v hiv
[E/mz(lv 'E)L) = 3 vy — vy — dviviin (Zf)]

donde (), indica un promedio espacial a lo largo del lazo magnético, v = w,/k
es la velocidad de [ase de las ondas de Langmuir, y v, y v, son las velocidades
de fase minima y maxima del espectro resultante respectivamente. Para nue-
stros calculos de emisividad en segundo arménico de plasma, utilizaremos los
resultados correspondientes a una energia caracteristica de ~ 20kev. En este
caso, nuestros resultados para el promedio espacial del nivel de turbulencia
pueden expresarse en la siguiente ley de escala aproximada en funcion de los
parainetros relevantes del problema,
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<—”’ L > = 2.6 x 107 nyy? T3 ¢} (4.42)
'H,.k];,T,; r )
donde ny and 77 son la densidad v temperatura del plasma atmoslérico de
fondo, en unidades de 10'%m=3 v 107K respectivamente, v ®g es el {lujo de
enerain del haz en nnidades de 10%urg see™'em =2, La dependencia del nivel de
turbulencia con la intensidad del haz. 1¥; x ®L3. refleja las no-linealidades
involucradas en la resolucion de las ecuaciones (4.1-4.2). El acuerdo numérico
entre Ja aproximacion de la ecuacion (4.42). v los resultados no aproximados,
resulta evidente comparando esta ecuacion con la Figura 4.5.

Podemos verificar la condicion de turbulencia débil (ecuacion (4.12)) para
los casos de interés. a partir de la ecuacion (4.42). v utilizando valores car-
actoristicos para k. obtenemos

Ve e TN

—— ) s x 107 T B~ 2 x 10710 <5 x 1077
& (k1 Ap)? )r
(4.-13)

donde el dltimo niimero es una cota maxima correspondiente al caso de ful-
siraciones mds intensas (G, ~ 50). Claramente la condicion de turbulencia
déhil es satisfecha para todos los casos de interés. Asimismo, este resultado
promediado espacialmente para la turbulencia, dado por la ecuacion (4.42).
ha sido utilizado para las estimaciones numéricas de los diversos tiempos
caracteristicos del problema en la seccion 4.1.3, que quedan asi verificados
o pozlerior:,

En el siguiente capitulo haremos uso de los resultados promediados. dados
por Ins ecuaciones (4.41-4.42) con ol objeto de derivar Ia emision asociada en
seanndo armonico de plasma.



Capitulo 5

Emisividad Coronal en Radiofrecuencias

5.1 Procesos no-lineales y mecanismos de emision-
absorciéon

En el capitulo anterior desarrollamos un modelo de generacién de turbulencia
de Langmuir, aplicable a fulguraciones solares. Los modos colectivos involu-
crados en el modelo, ondas de Langmuir e idnico-acusticas, experimentan
interacciones no-lineales. Algunas de estas interacciones dan lugar a su vez
a la generacion de modos transversales (fotones). Tales interacciones son es-
pecialmente relevantes en el caso de estudiarse eventos a distancia (como las
{ulguraciones solares) ya que constituyen potenciales efectos observables del
[endmeno bajo estudio.

En general, las interacciones entre los modos colectivos de plasma, o plas-
mones. deben cumplir con la conservacion del impulso y la energia. La in-
teraccion mas simple posible es la “colision” (o coalescencia) entre dos plas-
mones, de igual o distinto tipo, dando lugar a un tercer plasmoén. Sillamamos
o a cada plasmon, el decaimiento se simboliza como 0, + 09 < 03, representa-
do gralicamente en la Figura 5.1. La (lecha bi-direccional simplemente indica
que el proceso puede ocurrir de izquierda a derecha, o de derecha a izquierda.
En el primer caso hablamos de la colisién entre los plasmones 1 y 2, dando
como resultado la emision del plasmon 3. En el caso inverso el plasmon 3 es
re-absorbido por el plasma, dando lugar a los plasmones divergentes 1 y 2.
Durante la interaccion el impulso y la energia deben conservarse, es decir,

W3 = Wy + Wy (5.1)
k3 =k, + k, (52)

En general, pueden producirse interacciones mas complejas, entre 4 o mas
plasmones, que también cumplirdn el requisito de conservacion del impulso

120
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1

a. kl jq k:" kl—k.
[

q. K

Figura 5.1: Interaccién de decaimiento de tres plasmones. La conservacion
del impulso se indica explicitamente

v la energia. En el marco de nuestro modelo nos interesan los decaimientos
de tres plasmones del tipo descripto arriba.

Las ondas de Langmuir excitadas por los haces de electrones supratérmicos.
pueden coalescer dando hugar a la emision de un modo transversal (fotén).
es deciv Ly + Lo & T(2w,). En este proceso, Ly v Ly son ondas de Langmuir
de diferente impulso. T es un fotdn. v sus relaciones de dispersion son

hp

2. [, ;-;(f’_ )-' )
L j

wlxw? + kie? (H.4)

donde kp = w,./v. = 1/Ap es la inversa de la longitud de Debve, v ¢ es la
velocidad de 1a luz. Para los espectros de Langmuir resultantes. se cumple
(ki/kp)? < 1, lo cual implica que todas las ondas de Langmuir poseen una
[recuencia muy similar a la [recuencia local de plasma w,. La conservacion
de la energia de la ecuacion (5.1) implica entonces que el foton resultante
posee una {recuencia aproximadamente igual a 2w,, es decir que la emision
resultante ocurre en el segundo armonico de la frecuencia local de plasma,
Para valores caracteristicos de fulguraciones solares, las frecuencias resul-
tantes estan en el rango de radio (algunos GTz). Para que la coalescencia
entre ondas de Langmuir se produzea, hemos requerido de un mecanismo
de isotropizacion. Segin vimos, tal mecanismo es la deflexion de una onda
de Langmuir por generacion de una onda iénico-acistica. L' & L + S. Fn
este caso. las ondas i0nico acnsticas poseen la frecuencia ionica de plasma

wh << W
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5.2 Emision de segundo armoénico

5.2.1 Coeficientes de emisién y absorcién

La turbulencia de Langmuir genera fotones en el segundo armoénico de la
frecuencia local de plasma, como resultado del proceso de coalescencia L +
L' & T(2w.). Consideramos también el proceso inverso, que representa la
absorcion de estos fotones por parte del plasma. Para calcular la potencia
radiada por la fuente, resolveremos la correspondiente ecuacion de transporte
radiativo. La version estacionaria de esta ecuacién es

dl,

dr
donde I, el la intensidad en fotones por unidad de frecuencia, y 7 es la
distancia de la fuente al observador a lo largo de un rayo. La emisividad
volumétrica, J(k,w) = J,/2m, es tal que J(k,w)dwdS} es la potencia radi-
ada por unidad de volumen en el intervalo de frecuencias [w,w + dw] en el
angulo solido d€) alrededor de la direccidon del vector de onda k; del modo
transversal. El proceso inverso estd representado por el coeficiente de ab-
sorcion p(k,w) = p,/2n. Deduciremos expresiones para la emisividad y la
absorcion, que compararemos con las expresiones aproximadas de “choque-
rontal” que se encientran en la literatura.

Las expresiones matemadticas para J, y u, pueden derivarse siguiendo
un enfoque semicldsico (Smith, 1970; Smith & Fung, 1971). Definimos el
nimero de ocupaciéon N, (k) de los plasmones de tipo o, en término del cudl
la densidad total de energia W7 [erg cm™3] se expresa como

=J, - wl, (5.5)

We = /hwa(k) N"'(k) %

donde la ultima igualdad es vélida para el caso de turbulencia isétropa. Con
este formalismo, la potencia emitida por unidad de volumen es

0 BW" dk _ Pa(kt)
/hwa k) (27'()3 = /dk W (57)

En general, la evolucnon temporal del proceso de coalescencia 0, +03 & 0,
puede ahora decribirse en términos de la derivada temporal del nimero de
ocupacion (Tsytovich, 1970)

= [W, (k) dk = 4 [ dk K2 W, (k) (5.6)

ON, ON,

e, 206) = [ 0517 (Noy (k) Ny () = Noy (1) Vo (k)= N () Vo k)

(5.8)

dk,dk,

(27)8
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donde w22 es la probabilidad de que las ondas o, v g2 “colisionen” v generen
la onda o. Para el caso que estudiamos. de dos ondas de Langmuir (ondas
a, v ay) con impulsos k; v ky, dando origen a una onda transversal (onda o)
de impulso k, la probabilidad del decaimiento viene dada por (Tsytovich,

1970)

hie?(27)5 (k% — k3)? |k x kol

w2k, k. k,) = '
wy' ™ (ke ki, ko) 327 m? k2w, kik3

d(ki—k,—ky) d(wi—wa, —Wa,)

(5.9)

Los tres términos en el miembro derecho de la ecuacion (5.8) representan

el proceso directo (emision, término positivo) v el inverso (absorcion, término

negativo). La expresion de J(k,w) como funcion del mimero de ocupacion

N, (k) puede deducirse considerando que la potencia emitida por unidad de
volumen debe estar dada por

po = /rIQ dw J(k. ) (5.10)

Considerando que la emisividad corresponde al primer término del la-
do derecho de la ecuacion (5.8), v utilizando las ecuaciones (5.7) v (5.10).
obtenemos

k? / dk,dky

Tk, w) = (Iw/HAf, (27)°

hw,, ll,‘z]r” ‘N’a] (k]) .\’.,,._, (kg) (-)1 1 )

La expresion para p(k,w) puede deducirse de manera similar. Asociando
ol proceso de absorcion al segundo v tercer (érminos del lado derecho de la
cenacion (5.8) obtenemos

1 ik, dk
(k. w) T (N (k1) + Noy () ) (5.12)

T dw/dk, ] @m)FC

Ctilizando la ecuaciéon (5.6), podemos expresar las ccuaciones (5.11) v
(5.12) explicitamente en términos del epectro de ondas W, (k)

2o walky)
J(k,w) = —t / k, dk: Al Do 1, (k) T, (k.
k) = agak Temp ] ™ e ey oy e (k) Haatke)
(H.13)
1 ] (W (k) W, (k2)> ..
LA = ) l‘ﬂlﬂ’ + 2 (.‘ L=
k) = T TRy ./’“‘"’k- e (-J,-m(kl) oty
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Reemplazando la probabilidad dada por la ecuacién (5.9) en las ecua-
ciones (5.13) y (5.14), pueden efectuarse las integrales en k, utilizando la
conservacién del impulo lineal dado por la ecuacién (5.1). Para obtener
las tasas totales de emisividad y absorcion, debemos integrar las ecuaciones
(5.13) v (5.14) en frecuencia w. Para esto, utilizamos la conservacién de
la energia de la ecuacién (5.1), teniendo en cuenta la relacién de dispersién
dada por la ecuacién (5.3). Suponiendo que la distribucion de Langmuir es
isotropa, obtenemos

_ _ T +l. 00 2 _
Jo= [dodow) = oems [ Comdy [ R dky Pk ) Wik) Wit
(5.15)

[ oy [T R by i) (Wilk)+Widlk-K)
(5.16)

W = /dd pk,w) = m

donde hemos definido

k? + kt2772 — 2kikym
k% + kt2 - 2k¢k17)

(ki x (k; — ky))?
k?(k; — k;)?

(2kikin—k7)?

(5.17)
donde 7 es el coseno del dngulo (variable) entre k, (fijo) y k; (variable).
Notemos por ejemplo que para n = 1, es decir k; || k; || ko, no hay emission,
lo cual es esperable a partir de la probabilidad dada por la ecuacién (5.9),
que se reduce a cero en este caso.

Las integrales involucradas en las ecuaciones (5.15-5.16), dependen de
la forma especifica del espectro de la turbulencia. Antes de calcular estas
integrales para la forma particular del espectro que hallamos en el capitulo
anterior, analizaremos la aproximacion de “choque-frontal”, para evaluar su
validez en el caso de fulguraciones solares.

F (ki)

(¢~ (=l )?)? = [1-

5.2.2 Aproximaciéon de “choque frontal”

La aproximacion de choque-frontal es valida para ondas de Langmuir con
nimeros de onda mucho mayores que el nimero de onda de los fotones
transversales, k;, =~ \/§we/c. Esta expresion aproximada para k; es conse-
cuencia directa de la conservacion de la energia (ecuacién (5.1)) y la relacién
de dispersién de los modos involucrados (ecuacién (5.3)). Aproximando en-
tonces k, < ki, kg, el nicleo F'(ky,7) de las integrales, en la aproximacion
de choque-frontal, resulta (ver también Melrose & Stenhouse, 1979),
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o Hk k)
K

Otra aproximacion estandar en el caso ky < ki, es Wi(lk, — ki|) =
Wi(k;). En este limite, las integrales dobles de las ccuaciones (5.15-5.16)
se desacoplan, independientemente de la forma del espectro turbulento. Tn
este caso la integral angular puede hacerse en forma analitica. obteniéndose
[dy F' = (16/15) k. Asi, para las expresiones de los coeficientes de emision
v absorcion en la aproximacion de chogue-frontal, ohtenemos

FU(ky.n) =~ (ke x ky) =4 k(- (5.18)

872 "X ) .

Jl= — 5 k"/ ey 12 W2, (5.19)
! 15v3n,m,.c "y e BT Ve
. 87%¢ x e

= —— I.:;'/ dky () (5.20)

45V 3n.mwt o Jo

Para evaluar la validez de esta aproximacion, en la proxima seccion com-
paramos estos resultados aproximados con nuestras expresiones mas generales
de las ecuaciones (5.15-5.16). Para realizar esta comparacion, utilizaremos
¢l espectro turbulento de nuestro modelo del capitulo anterior.

5.2.3 Aproximacién de espectro constante

Como una aproximacion final para chequear nuestras expresiones en casos
limite, si suponemos ademads que el espectro de Langmuir es ancho v con-
stante (una aproximacion comin en la literatura). obtenemos

IV £ Y4 . 3
I _]_ w IV (1., ) (5.21)

y 2 .
10 n,.m.c [

Vim Wl

15 7 nom,ed

N
=

donde W, [erg cm™?] es la densidad total de encrgia en ondas de Langmuir,
v kn, es el nimero de onda maximo del espectro. La ecuacion (5.21) ha sido
utilizada en estudios previos de emisividad en segundo armonico durante
(ulguraciones solares (Smith & Spicer, 1979: Emslie & Smith, 1984). Sin
embargo, hallamos que en este limite, nuestra expresion para el coeficiente
de absorcion (ecuacion (5.22)) es un factor ~ 7 inferior a los reportados
previamente (Smith & Spicer, 1979).
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5.3 Turbulencia generada por haces de electrones

In el capitulo anterior desarrollamos nuestro modelo estacionario de gen-
eracion de turbulencia de Langmuir, considerando consistentemente el efecto
cuasilineal y las colisiones. Formulamos un proceso iterativo para integrar el
sistema de ecuaciones acopladas para la funcién de distribucion de los elec-
trones v el espectro de las ondas de Langmuir. Como resultado, obtuvimos
el espectro de Langmuir en funcién de la profundidad, decripto por las ecua-
ciones (4.36-4.37). Istos resultados pueden aproximarse por sus promedios
espaciales, toda vez que utilizamos un modelo atmosférico caracterizado por
gradientes suaves. Los promedios espaciales del espectro de Langmuir y su
nivel de energia total, estan dados por las ecuaciones (4.41-4.42), resultados
que utilizaremos en lo subsiguiente.

]l espectro W(v) de la ecuacion (4.41) es tal que la densidad total de en-
ergia en ondas de Langmuir es Wi [erg cm™3] = [ W(v)dv. Alternativamente,
podemos expresar el espectro en funcién del nimero de onda W (k). Bajo la
suposicién de que el espectro ha sido isotropizado en forma muy efectiva y
cuasieldstica (ver discusion en capitulo anterior), la densidad de energia se
expresa por Wi, = dx [ W(k)k*dk. La relacién entre W(v) y W(k) se de-
duce entonces igualando estas dos expresiones para Wy, la ecuacion (4.41),
v usando que ¢ = w,/k, obtenemos

W, h(v = we/k)
an 1 k3
donde la funcién h(v), la integral I, y el nivel de turbulencia W, (su prome-
dio espacial) vienen dados por las ecuaciones (4.41-4.42). La Figura 5.2
muestra la forma del promedio espacial resultante del espectro de Langmuir
< W(k) >, en funcién de k/k, (k; = V3w./c).

Para obtener la intensidad de la emision en segundo armoénico durante ful-
guraciones solares, reemplazamos el espectro de Langmuir de nuestro modelo
(ecuacion (5.23)) en nuestras expresiones para emisividad y absorcion, (ecua-
ciones (5.15-5.16)), y obtenemos

1 1, (we Wf)
- = 5.24
o= 32 I? (nemec2 (5.24)

W (k) = (5.23)

Ue =

2

V3 I (weWL ) (5.25)
16 I \n,m.?

donde hemos definido las integrales

/ dn/ k’:;c’;’) h(we/k1) h(we/ke) (5.26)
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Figura 5.2: Forma resultante del espectro de Langmuir, dado por la ecuacion
(5.23). Los ntimeros de onda estdn dados en unidades de k; = \/gw,f/('.

1 o0 ) o (Mwe/kr) | D(we/ks)
I, = 5 /—1 (n /0 dky F(ky,n) k3 ( & + & )

Y k2 = |kt - k]l = (k? + k'lz - Qk]kl 7")]/2.

En el caso de aproximacién de choque-frontal las ecuaciones (5.24-5.25)
pucden utilizarse, pero reemplazando las integrales I; and I, por sus ver-
siones aproximadas,

(5.27)

e 16 4 [ h(w,/k,)? -
of o . .
I_, — _]_3 l":/() dk, _H___ (5.28)
. 32 > w./k;) .
cf s i <8
I“ = R /0 dky _—kl (H.29)

Como esta aproximacion ha sido utilizada en forma estandar en la lit-
eratura para el caso de fulguraciones solarcs, nos interesa compararlos con
nuestros resultados mas generales. Con tal fin, consideramos los cocientes

po= JJIT = 1,1 (5.730)

pu= p/it = IJTf (5.31)
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Para haces de electrones tipicos, con energias caracteristicas E, = (1/2)m,v? ~
20 kev. el nimero de onda minimo del espectro de Langmuir resultante
(correspondiente a velocidades de fase maximas de orden v.) resulta ser
Epin/ke ~ 2.07. Hemos calculado las integrales I, e I, para flujos de energia
de haces ®g: 1, 5, 10 and 50 x 10%rg sec"'em~2. En cada caso, encontramos
que ¢l espectro resultante de ondas de Langmuir presenta diferentes niimeros
de onda maximo k,,.;. Esto es asidebido a que, para una dada atmdsfera, a
mayor energia del haz el plateau se extiende a menores velocidades de fase.
En todos los casos consideramos una temperatura apropiada para fulgura-
ciones solares, de orden T ~ 10°K. La Tabla 5.1 indica los nimeros de onda
maximo que caracterizan a los espectros de Langmuir resultantes en cada
Caso.

by l'\'nm.'r/kl

T 35
o 39
10 4.1
o0 49

Tabla 5.1: Numeros de onda maximo para los espectros resultantes de Lang-
muir. ®¢ es el Aujo de energia del haz en unidades de 10%rg sec™!cm™2

Resulta evidente que los rangos espectrales de Langmuir no satisfacen
los requerimientos de la aproximacion de choque-frontal, ya que en todos los
casos k/ky ~ 2 — 5, que no es mucho mayor que la unidad. En la Figura 5.3,
mostrainos los cocientes J/J¢' y u/us, que resultan de calcular las integrales
numéricamente para cada espectro, como funcién de ky,../k;. Puede verse
que, en el caso tipico de ky,az/k¢ ~ 4 (ver Tabla 5.1), la emisividad se reduce
en un factor ~ 2.

Comparando los dos paneles de la Figura 5.3, vemos que la aproximacion
de choque-frontal se quiebra mas notablemente para la emisién que para la
absorcion. Este resultado deviene de la dependencia no-lineal de la emision
con el espectro turbulento, mientras que la dependencia es lineal para la
absorcién (ver ecuaciones (5.19-5.20)). La Figura 5.4, muestra el cociente de
la emision entre los casos exacto y de aproximacién de choque-frontal, J/J¢,
como funcién de los nimeros de onda maximo y minimo del espectro.

Puede verse que, a medida que tanto kpi, como kg, crecen, el cociente
entre los resultados exacto y aproximado tiende asintéticamente a la unidad,
ya que en este limite la aproximacion de choque frontal resulta razonable.
Asimismo, encontramos que para espectros angostos kyner — kmin, la aproxi-
macién de choque-frontal es especialmente inadecuada, siendo los resultados
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Figura 5.3: Factor de reduccién, entre los casos exacto v de choque-frontal,
para emision J/JS v absorcion pu/p’, como funcién del nimero de onda
maximo. Los cdculos corresponden al caso ki, /ky ~ 2.07 para un haz con
energia de corte de 20 kev, v fueron realizados para un espectro turbulento
apropiado para fulguraciones solares, dado por la ecuacion (5.23)

de los cdlculos exactos mucho menores que los aproximados (estos espectros
de Langmuir mas angostos son esperables en atmosferas mas calientes). Fstos
resultados son consistentes con predicciones similares de Melrose & Stenhouse
(1979), quienes analizaron cl efecto de relajar 1a hipotesis de choque-frontal.
pero suponiendo leves de potencia para el espectro de Langmuir (mny difer-
entes a nuestros espectros generados por haces).

5.4 Predicciones para fulguraciones solares

Para calcular una cota superior a la produccion de fotones en segundo ar-
monico de plasma, hemos adoptado el siguiente escenario para el proceso
de emision. De acuerdo a este escenario, el espectro de Langmuir 1D gen-
erado por el haz se desarrolla v satura al nivel dado por la ecuacion (4.42).
Luego, el espectro es isotropizado, rdpidamente v en forma cuasi-clastica,
poriones v ondas TA. Finalmente. la turbulencia de Langmuir genera (otones
en segundo armoénico de plama, como resultado del proceso de coalescencia
L+ L' o T(2w,) (habiéndose considerado también el fenémeno inverso de
absorcion),  Consideremos  nuevamente la ecuacion estacionavia de trans-
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Figura 5.4: Factor de reduccion de emision entre los resultados exactos y
de aproximacién de choque-frontal J/J&, en funcién de nimeros de onda
maximo y minimo. Sobre la figura, graficamos siete contornos de nivel para
factores de reduccion de 0.1, ..,0.7. Los cdlculos fueron realizados para un es-
pectro turbulento apropiado para fulguraciones solares, dado por la ecuacion
(5.23).

porte radiativo dada por la ecuacion (5.5). Definiendo la funcién fuente S,
y la profundidad optica 7 segin

S = Jofik (5.32)
dr = —u,dr, (5.33)

la solucion para la intensidad I,(7) en un punto arbitrario 7 a lo largo de la
linea de vision resulta,

L(r) = L(A)e™™ — & [ dt S,(t) ™ (5.34)

A

donde I(A) y 74 son la intensidad y la profundidad éptica en un punto
fijo A a lo largo de la misma linea. En el caso de una fuente localizada
espacialmente, como una fulguracién en el limbo solar, , tomemos como A al
punto de la fuente mas cercano al observador (i.e., por delante de la fuente).
Consideremos el punto mas lejano al observador (por detrds de la fuente), al
cual llamaremos B, de modo que su profundidad es 7 = 75. Si suponemos
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que J, ¥ p, son esencialmente constantes a lo largo de la linea de vision
entre 4 v B (0 que varian mucho més suavemente que ¢~*), obtenemos que
la intensidad en el punto 4 es

L(A) = L(B) ™) 4 S(4) (1= ¢"n=m0)  (5.35)

7
T —Ta = /1 dr = —p,(A) (rp —ra) =y, L (536

donde 1, es un valor caracteristico de la absorcion, v I es el espesor carac-
teristico de la fuente. En el caso de [uentes opticamente griuesas, es decir que
cumplen L >> 1/, obtenemos

J(k, w)

I,(A) [erg sec™'em™ Mz 'sr™!] = S,(A4) = (
A

es decir que la emisidén que vemos proviene esencialmente de la superficie
aparente de la fuente, v la intensidad se obtiene simplemente mediante el
cociente J, /.

Segun veremos en la siguiente seccion, en el caso de [ulguraciones. pode-
mos estimar valores tipicos de 1/p, ~ 50km. Por este motivo, fuentes con
espesores de algunos cientos de km o mas. pueden considerarse opticamente
gruesas. Suponiendo emision isotropa, la potencia dP emitida por la fuente
del lado del observador, desde un area diferencial dX en torno del punto 4. es
dP = 275,dE. Suponiendo que la emision es aproximadamente homogeénea
a lo largo de la fuente, la potencia total de emision es P = 275, donde E
es el drea total aparente de la fuente. Finalmente, el flujo medido en Tierra
sera.

275,58
—_—
AQ R,
donde AQ = 27 ¢s el angulo solido de emision desde un lado de la [uente,
R¢r = 1UA es la distancia Sol-Tierra, v 77 es la profundidad dptica entre
el Sol v la Tierra, tipicamente ~ 0.5 para absorcion frece-free (Wild. Smerd
& Weiss, 1963).

-1

F, [erg sec”tem ™27 = T 5.38)
)

5.4.1 Profundidad 6ptica y funciéon fuente

La emisidn en segundo armonico presentara una dispersion de frecuencias,
centrandose en w;, = 2w,. El ancho en (recuencia Aw, de la emision sera
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del orden de 2Aw,. Este ancho puede estimarse a partir de la relacion de
dispersion (ecuacion (5.3)), obteniéndose

AUJ; ~ ( Ve km
~

Wy We

2
) = (kwAp)® ~ 0.09 T (5.39)

donde T7 ~ 0.5 es una temperatura caracteristica para fulguraciones. Esto
implica que la emisién en segundo arménico es muy angosta, y que los coe-
ficientes de emisividad y absorcién pueden estimarse de sus valores medios

2ﬂ1h
J, =2mnJ(k dw _— 5.40
" AM/‘ = Dy (5.40)

2m 27y

pe = 2mp(k,w) /dwz pk,w) = Doy

donde J, y u, vienen dados por las ecuaciones (5.24-5.25) para nuestro modelo
de fulguraciones solares. La funcion fuente puede entonces calcularse como
Jg c WL

, =2 =K
e ‘ Ve km

donde la constante adimensional K; depende de los detalles del perfil del
espectro de Langmuir, segin

(5.41)

ve/vl IJ
2v3r I, I
De nuestra ley de escala para la turbulencia (ecuacién (4.42)), y de las

expresiones para J; y u, (ecuaciones (5.24-5.25)), podemos ahora hallar leyes
de escala para la profundidad éptica y la funcion fuente, obteniendo

K, = (5.42)

1 Aw ~3/2 5 —1.35
— = —— & 55km T; /" Pg ™ 5.43
o 27"#: 7 9 ( )

S, ~ 5.8 x 10~%rg cm™?sec”'sr le'1T5/2<I’1 23 (5.44)

Para temperaturas del orden 77 ~ 0.8 y para una intensidad ®9 ~ 1, la
profundidad éptica tiene un valor de orden ~ 70 km, y valores alin menores
para mayor intensidad. De esta forma, para los casos de interés (estructuras
que tipicamente presentan tamafios mayores a ~ 1000 km), la intensidad
total observada proviene de la superficie de la zona turbulenta, y viene dada
por la funcién fuente S,. Recurriendo a la ecuacién (5.38) obtenemos la
siguiente ley de escala para el flujo medido en Tierra
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F, =~ 1.6 x 10° SFU A To 2 d)2 (5.45)

donde se introdujo la unidad de flujo solar 1SFU = 1x 10~ ™erg sec™ em =127,
Ay os el drea aparente de la fuente en unidades de 10™em?, correspondiente
a dimensiones lineales de fuentes observadas del orden de 10Mkm.

5.4.2 Comparaciéon con observaciones y modelos pre-
vios

Consideremos temperaturas caracteristicas de orden T3 ~ 0.5 v arcas de or-
den A3 ~ 1. Para flujos de energia de haz en el vango &y = [0.01.50..
nuestro modelo predice flujos en Tierra en segundo armonico en el rango
[102.10°]SFU. En un andlisis extenso. Aschwanden et al. (1995) han colec-
tado v analizado una gran cantidad de observaciones de eventos detectados
simultaneamente en RXD v radio ondas. Las mediciones de HXR revelan
flujos de energia en el orden [0.01. 100]®y. Para la misma poblacion de even-
tos, los flujos F,, medidos en en segundo armonico de plasma se encuentran
en el rango [10%,10%)SFU.

Vemos que, para las fulguraciones de menor intensidad. nuestras predic-
ciones cacn dentro del rango observacional medido. Para fulguraciones de
mayvor intensidad, nuestro modelo predice hasta dos drdenes de magnitud en
exceso del rango observado.

Como hemos visto anteriormente, nuestro modelo no considera el elec-
to de isotropizacion durante el fenomeno de saturacion de la turbulencia de
plasma, sino que lo hace en forma desacoplada, en virtud de la diferencia
de tiempos caracteristicos. Como va se discutid, esto implica que nuestros
resultados para turbulencia (atn asi menoves que estimaciones de mode-
los previos) representan una cota superior. Si el electo de isotropizacion se
considerara simultdneamente. las predicciones de emisividad en segundo ar-
monico disminuirian apreciablemente, llevando eventualmente a un mavor
acuerdo con las observaciones.

En la seccion 4.1.3 hemos detallado que en la ecuacion de evolucion de
la turbulencia, el efecto de isotropizacion resulta comparable (o mayvor) al
término colisional, precisamente para las fulgnraciones mas intensas v con
niveles de ondas TA mas elevados. Esto es coincidente con ¢l hecho que nue-
stro modelo se muestra mas consistente con las observaciones de fulguraciones
menos intensas, v predice para los eventos mds energéticos una emisividad
mavor que la observada.

En cualquier caso, el solapamiento parcial entre nuestras predicciones
v las observaciones, constituve un avance interesante rvespecto de predie-
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ciones de modelos previos. Modelos anteriores han explorado condiciones
atmosféricas diferentes y particulares, sin hallar leyes de escala en funcién
de pardmetros de plasma relevantes. Con el objeto de comparar con estos
modelos, a continuacién estimamos nuestras predicciones para los valores
atmosféricos elegidos por ellos.

Smith & Spicer (1979) (SS79) consideraron una atmdsfera con temper-
atura 77 ~ 0.1, e intensidad para el haz de orden &5 ~ 0.5. Para un drea
aparente de la fuente de orden 43 ~ 10 hallan un flujo total medido en
Tierra del orden de 2 x 10SFU. Para dichos valores nuestro modelo predice
un flujo del orden de 2 x 103SFU. Nuestra prediccién, comprendida en el
rango observacional, resulta 3 6rdenes de magnitud menor a la de SS79.

Posteriormente, Emslie & Smith (1984) (ES84) desarrollan otro modelo
v consideran valores caracteristicos parecidos a los nuestros. Su modelo con-
sidera temperaturas del orden de T7 ~ 0.8, e intensidades de haz de g ~ 0.4.
Para dreas aparentes de Ayg ~ 3 ellos predicen un flujo de 4 x 10*SFU (in-
correctamente reportado como 3.2 x 103SFU en su publicacién, puesto que
omiten un factor 47). Con sus parametros, nuestro modelo predice un flujo
de 8 X 10SFU, es decir un factor ~ 2 mas alta. Comparando detalladamente
ambos modelos encontramos que la estimacion de ES84 incluye una incorrec-
ta estimacion de las integrales /; e I,,. En lugar de nuestro cdlculo detallado
de las integrales de las ecuaciones (5.26-5.27), ES84 realizan una estimacién
analitica. Esto los conduce a una sub-estimacion de K, (ver ecuacion (5.42)),
un factor ~ 25 menor a nuestros calculos numéricos mas exactos. De modo
que si su estimacion es reemplazada por nuestro calculo detallado, la predic-
cion de emision en segundo armoénico de £S84 resulta un factor ~ 10 mas
alta que en nuestros resultados. Este factor puede entonces adjudicarse a
su modelo simple de saturacion de turbulencia de plasma, que precisamente
predice un factor ~ 10 por encima de nuestros resultados (ver Figura 4.5).

Finalmente, deseamos destacar otro aspecto importante de nuestro mod-
elo, que debe ser tenido en cuenta al evaluar las predicciones de emisividad
en segundo armoénico. Nuestro modelo, a diferencia de modelos anteriores,
considera la evolucién del problema en funcién de la profundidad a medida
que el haz avanza siguiendo las lineas de campo magnético. Para nuestros
cdlculos hemos supuesto una atindsfera caracterizada por un gradiente suave
de los parametros de plasma. Esto es probablemente simplista, dado que en
la complicada dinamica de una fulguracion, es de esperar que se formen gradi-
entes de densidad. Una descripcién que incluyese tales gradientes, predeciria
menores niveles de turbulencia de plasma. Esto se debe a que cuando el haz
atraviesa una region de gradientes intensos de densidad, éste sale sibitamente
de resonancia con las ondas de Langmuir que va generando. En este aspecto,
nuestro modelo representa nuevamente una cota superior con respecto a un
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moddlo s realista.



Capitulo 6

Conclusiones

En el contexto de la rica variedad fenomenoldgica que presenta el plasma de
la corona solar, presentamos el estudio y modelado de fenémenos coronales
en dos escalas espacio-temporales muy diferentes. Por un lado, presentamos
un modelo para la ordenada estructura coronal a gran escala (1 — 10Rg)
durante el minimo de la actividad solar. Por otro lado, presentamos un mod-
elo para fenémenos impulsivos y turbulentos de pequena escala (< 0.1Rg)
durante fulguraciones solares en regiones activas.

Desarrollamos un modelo MHD estacionario y axisimétrico de la corona
solar. Nuestro modelo incluye el balance de fuerzas inerciales, gravitatoria,
presion de gas y fuerza de Lorentz. Hemos desarrollado modelos de tem-
peratura analiticos guiados por observaciones en el rango ultravioleta. Nue-
stros modelos de temperatura incluyen caracteristicas tales como una fuerte
anisotropia en la region polar (con temperaturas perpendiculares protdnicas
mucho mayores que las temperaturas electrénicas), y una regién ecuatorial
(zona cerrada de los streamers) cercana al equilibrio hidrostatico.

Utilizando estos perfiles semi-empiricos de temperaturas, el modelo de-
pende basicamente de tres parametros libres, logrando reproducir exitosa-
mente diferentes aspectos centrales de la estructura global de la corona. Por
un lado la morfologia bimodal agujeros coronales polares/streamers ecuato-
riales, aparece simplemente como una consecuencia del balance de fuerzas
entre los gradientes de presiones magnética y de gas, indicando que estas son
basicamente las fuerzas responsables de la estructura a gran escala. El equi-
librio se alcanza como consecuencia de una minimizacion de tipo energética.
Ll modelo predice alturas y superficies basales para los streamers ecuatoriales
consistentes con las observaciones de minimo solar. Encontramos una fuerte
transicion del 3 de plasma al pasar de la zona abierta de agujeros coronales a
la zona cerrada de los streamers, obteniendo altos valores de 3 en esta ultima.
En torno del pico del streamer, hallamos una intensa divergencia local del

136
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campo magnético, que genera valores maximos de 3 > 10, Nuestros resulta-
dos son consitentes con estimaciones semi-empiricas de 3 en streamers (Li et
al.. 1998). v resultados similares de modelos que. a diferencia del nuestro, re-
suelven las ecuaciones NTHD en forma directa (Wang et al.. 1998: Suess et al..
1996). Por otro lado, para la region de agujevos coronales obtenemos para el
3 de plasma valores mucho menores que la unidad. La transicion se produce
cn forma muy abrupta al pasar de las zonas cerradas a las abiertas. lo cual
es consistente con el abrupto cambio de brillo aparente que se observa en las
imagenes de luz blanca. De esta forma, el cinturon de streamers ecuatorviales
aparcce como una region de relativamente alta presion de gas, confinada por
un fuerte “envase”™ magnético que lo rodea (ver también Suess et al.. 1999D).

Para el viento solar, nuestro modelo incluve dos efectos fisicos centrales:
la anisotropia de las temperaturas cinéticas v el efecto de divergencia mag-
nética local en torno del pico del streamer. Hemos desarvollado modelos
semi-empiricos de temperatura como condiciones sobre del modelo. De esta
forma. si bien no hemos considerado una ecuacion para la energia (que in-
cluya términos de deposicion), hemos incluido informacion empirvica de como
la energia es depositada a lo largo de las lincas magnéticas a medida que
el viento es acelerado.  Asi, hemos esencialmente explorado el efecto de la
gravedad, la presion v la divergencia magnética. sobve las soluciones de vien-
to compatibles con nuestro modelo.

Los resultados de nuestro modelo de viento solar presentan diferencias
cualitativas fuertes entre las lincas polares v las que rodean al streamer,
Las soluciones que surgen alrededor de los streamers (v se expanden cer-
ca del ecuador) presentan soluciones claramente mds lentas. Las velocidades
asintoticas ccuatoriales son de aproximadamente 50% con respecto a las solu-
ciones asintoticas polares. Tste vesultado es consistente con mediciones -
situ realizadas en el espacio a 1UA, que indican velocidades en torno de
J00km/sec v 800km/sce. para las componentes lenta v rdapida del viento so-
lar respectivamente.  Asimismo. las soluciones en torno de los streamers se
tornan supersonicas en alturas de ~ 3R, (muy por arriba del pico de los
streamers) mientras que las polares lo hacen a alturas de orden ~ 1.5R ..
Esta gran diferencia de los puntos sonicos es otra de las predicciones intere-
santes de nuestro modelo. Esta diferencia aparece debido a que las soluciones
de viento lenta alcanzan un minimo en torno del pico del streamer. Fste
minimo se debe a la alta divergencia del campo magnético en esta zona. que
tiene ol efecto de desacelerar flujos subsonicos. La transicion entre ambos
tipos de soluciones de viento es hastante abrupta. ocurriendo en torno de
£20° de latitud. Nuestros vesultados son consistentes con las observaciones
de minimo solar de la mision Ulysses, que observa la variacion latitudinal del
viento solar (Suess et al., 1999a).
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Nuestro modelo de viento incluye la deposicién de energia en forma semi-
empirica (a través de los modelos de temperatura), pero no incluye términos
de deposicion de impulso lineal. Debido a esta simpleza, resulta natural que
el modelo no reproduzca los valores numéricos observados por Ulysses para
las velocidades del viento, y que nuestros resultados sean sistematicamenye
menores. Sin embargo es destacable su capacidad de predecir la diferencia
cualitativa entre las componentes rapida y lenta. Notemos que hemos mod-
elado las temperaturas cinéticas paralelas de manera muy similar en el polo
y ecuador. Una inspeccién de las ecuaciones (2.35-2.36) indica entonces que
la dilerencia mas$ relevante entre las lineas polares y cercanas al streamer se
encuentra en el tercer término de f, en las temperaturas perpendiculares y la
intensidad de la derivada logaritmica de la intensidad magnética B. Nuestros
resultados avalan entonces la idea, no establecida ain en forma contundente,
de que el origen del viento solar lento 1o constituyen las regiones abiertas
muy cercanas a los streamers. Mds ailn, parecen indicar que tal diferencia
es esperable exclusivamente como cfecto de la anisotropia de temperaturas
(en los polos) y la intensa divergencia local de campo magnético cerca del
pico del streamer (en el ecuador). Nuestros resultados constituyen asi una
verificacion de la reciente hipdtesis de Noci et al. (1998), que propone que el
viento solar lento podria deberse a propiedades geométricas especiales de la
divergencia del campo magnético alrededor de los streamers.

Hemos realizado un modelo iterativo de las soluciones de fuerza perpen-
dicular v paralela, incluyéndose los efectos de inercia, anisotropia y gravedad
en las soluciones de viento solar. Encontramos que las correcciones que apare-
cen sobre la solucién inicial son de segundo érden. En el marco de nuestro
modelo esto implica que la estructura global del campo magnético se entiende
basicamente como un balance entre el gradiente de presion perpendicular y
la fuerza de Lorentz, carenciendo de importancia los efectos gravitatorios e
inerciales. A su vez, la morfologia magnética y la anisotropia resultan deter-
minantes para las caracteristicas bimodales de nuestras soluciones de viento
solar.

Realizamos cdlculos detallados de emisividad coronal, desarrollando en
particular expresiones simplificadas para la emisividad UV resonante. Estas
incluyen un tratamiento simplificado, pero preciso, de los efectos Doppler
y de la integracion en angulo sélido. Utilizando las expresiones deducidas,
sintetizamos imégenes artificiales de la corona a partir de los resultados de
nuestros modelos. Mostramos resultados correspondientes a luz blanca y a la
linea MI-Lya (UV). Hemos comparado nuestros resultados con observaciones
en luz blanca y Lya correspondientes al pasado minimo solar. Para las
comparaciones con imagenes de HI-Lya , hemos realizado un andlisis propio
de observaciones del instrumento UVCS/SoHO.
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En todos los casos encontramos razonables acuerdos con datos observa-
cionales de minimo solar, tanto en la dependencia radial como latitudinal.
Las predicciones de luz blanca basicamente testean la distribucion de clec-
trones en la corona. Logrado un acuerdo con observaciones en luz blanca.
las predicciones de Lye testean basicamente el campo de velocidades. la
dispersion térmica de los protones, v la abundancia de HI. Hemos también
sintetizado imagenes en Lya sin incluir el atennamiento Doppler, verificando
que las predicciones no se modifican en las regiones cerradas del streamer v
las alturas inferiores de la zona abierta. Esto se debe a que el atenuamiento
Doppler se vuelve despreciable en zonas de muy baja velocidad. En estas
regiones, el acuerdo con datos observacionales indica que el modelo de abun-
dancias de HT utilizado es razonable. La comparacion de los calculos con v sin
atenuamiento Doppler, también muestran que nuestras expresiones simplifi-
cadas de emision UV, que rvealizan un tratamiento aproximado (promediado)
del atenuamiento Doppler v la integracion de angulo solido. vesultan apropi-
adas.

Nucstro modelo predice para la emision de luz blanca v Lva , una tran-
sicidn entre emision intensa (zona ecuatorial) v débil (zona coronal) que se
produce en la misma zona de transicion entre viento lento v rapido. Esto es
consistente con los resultados observacionales de Suess et al. (1999a) a partir
de datos de la nave Ulysses, que precisamente muestran que la zona de viento
lento corresponde a la zona de mavor brillo, v la transicion de intensidad del
viento v de brillo se producen aproximadamente en las mismas regiones.

Finalmente, hemos aprovechado el modelo para demostrar el dramatico
impacto de los efectos de proyeccion en las imagenes sintetizadas a partiv del
modelo. Encontramos que una variacion de solo 30° en la orientacion de la
linea de vision, respecto del plano ccuatorial del modelo, implica aumentos
de la intensidad polar observada de hasta un orden de magnitud, debido a la
contaminacion producida por el plano del streamer ecuatorial. Tste tipo de
estudios resulta sumamente (til para poner cotas de confiabilidad de andlisis
observacionales, en cuanto a los efectos de proveccion.

Dada la relativa simplicidad del modelo, es destacable el acuerdo glob-
al de nuestras predicciones de emisividad, distvibucion bi-modal del viento
v morfologia magnética. El modelo resulta asi una descripeion razonable
para la estructura global de la corona v del viento solar. al menos durante la
época de actividad minima, pudiendo ser utilizado para analisis de observa-
ciones correspondientes a estos periodos. Una posible aplicaeion del modelo.
consistiria en asumir abundancias de iones pesados, v sintetizar imagenes en
las longitudes de onda respectivas. Esto permitivia testear hipotesis sobre
abundancias de iones pesados en la corona (Ravmond ot al.. 1997). a la vez
que evaluar el impacto de los efectos de proveceion sobre las observaciones,
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En la presente tesis, hemos también modelado mecanismos de generacion
de turbulencia y emision no-térmica asociada (en el rango de radio) durante
fulguraciones solares. Los eventos impulsivos de radio en segundo arménico
de plasma, constituyen “huellas” de haces de electrones de alta energia via-
jando a lo largo de lineas magnéticas cerradas (eventos U) o abiertas (eventos
[T1), acelerados durante fulguraciones solares. En el caso de eventos U, los
haces de electrones eventualmente llegan a la region de transiciéon, donde son
detenidos colisionalmente, produciendo emisiones en rayos X duros (RXD).
La literatura existente muestra una persistente discrepancia entre los flujos
energéticos necesarios para explicar los RXD observados y los requeridos para
explicar las emisiones de radio. Para haces energéticos consistentes con los
RXD, se predicen flujos en radio mucho mayores que los observados (Smith
& Spicer, 1979; Emslie & Smith, 1984; Hamilton & Petrosian, 1987).

Desarrollamos un modelo estacionario aplicable a eventos U y I11. En
nuestro modelo consideramos la evolucion acoplada de los hace de electrones
v la turbulencia de Langmuir que estos generan, obteniendo el nivel y espec-
tro de turbulencia en funcién de la posicién. La existencia de este régimen
estacionario cxiste debido a la competicion no-trivial entre los efectos de
acoplamiento onda-particula y de frenado colisional. Asimismo, desarrollam-
os un modelo para la emision de fotones en segundo armoénico de plasma.
Realizamos calculos detallados de emisividad y opacidad para los fotones
en segundo armoénico, generados por coalescencia de ondas de Langmuir. En
estos calculos relajamos la (comunmente supuesta) aproximacion de “choque-
frontal” para las ondas de Langmuir.

En virtud de los resultados que obtenemos, tanto para el nivel de turbu-
lencia de Langmuir como para los flujos en radio ondas resultantes, encon-
tramos que la discrepancia mencionada previamente se reduce notablemente
si: a) se considera apropiadamente la evolucién acoplada, en velocidad y
espacio, de los electrones supra-térmicos y la turbulencia de plasma; y b)
la emisividad de fotones debida al proceso L + L' — T(2w,.) es calculada
relajando la hipotesis de choque-frontal.

Nuestros niveles de turbulencia (Figura 4.5) resultan mucho menores
(hasta dos 6rdenes de magnitud) que los de modelos previos (Hamilton &
Petrosian, 1987; Emslie & Smith, 1984) y, en general, presentan muy buen
acuerdo con los predichos por Zheleznyakov & Zaitsev (1970), quienes tam-
hién consideran los efectos de la evolucion acoplada, pero en forma aproxi-
mada (para haces menos energéticos sus resultados aproximados difieren de
los nuestros significativamente). Los modelos anteriores solo trabajan con el
nivel total de turbulencia. Nuestro modelo predice tanto el nivel total, como
espectros de turbulencia apropiados para el caso de haces de electrones de
alta encrgia.
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En particular. nuestros modelos muestran que los niimeros de onda tipicos
para ondas de Langmuir excitadas por haces de alta energia. estan en el rango
k/ky = 2 -4, donde k; es el nimero de onda tipico de los [otones en segundo
armonico que se generan. Esto implica que la aproximacion de choque-frontal
pierde aplicabilidad. por lo cual hemos dearrollado caleulos de emisividad v
absorcion apropiados, relajando la hipotesis de choque-frontal. En todos los
casos estudiados, nuestras expresiones mas generales llevan a disminuciones
apreciables en el nivel de emisividad. Estos resultados son consistentes con
predicciones similares de Melrose & Stenhouse (1979), quienes analizaron
el efecto de relajar la hipétesis de choque-frontal, pero adoptando leves de
poteneia para el espectro de Langmuir (muy diferentes a nuestros espectros
generado por haces).

Mostramos también que la profundidad optica para emision en segundo
armonico, resulta estar en el rango de 10 = 100 km para fulguraciones solares.
Asi, las fuentes de emision pueden considerarse opticamente gruesas. al menos
para fulguraciones que puedan considerarse homogéncas en escalas de 100km
o mas. En este limite, el flujo resultante se debe entonces a la emision que
proviene de la superficie de la zona turbulenta, v viene dada por la funcion
fuente.

Calculamos la funcion fuente v el flujo resultante en Tierra. parva difer-
entes intensidades de haces de electrones.  Nuestras predicciones de flujo
medido en Tierra en segundo armoénico presentan un acuerdo parcial con
las observaciones (Aschwanden et al.. 1995). Para fulguraciones de menor
intensidad, nuestras predicciones caen dentro del rango observacional medi-
do. Para fulguraciones de mavor intensidad, nuestro modelo predice hasta
dos drdenes de magnitud en exceso del rango observado. Segin analizamos.
posibles causas para esta sobre-estimacion lo constituven la suposicion de
isotropizacion completa de la turbulencia de Langmmir. v la suposicion de
una atmaslera con gradientes suaves de densidad. En cualquier caso. ¢l sola-
pamicnto parcial entre nuestras predicciones v las observaciones, constituve
un avance importante respecto de las predicciones de modelos similares pre-
vios (Smith & Spicer, 1979: Emslie & Smith. 1984).

Un factor que puede afectar seriamente el nivel de emisividad se relaciona
con el mecanismo de isotropizacion para las ondas de Lammguir generadas
por ¢l haz. En la seccidon 4.1.3 presentamos un cscenario conservativo, en el
cual suponemos que los tiempos de isotropizacion son mncho mavores que
los colisionales. Sin embargo, hemos encontrado que para eventos suficiente-
mente intensos v con un nivel suficientemente alto de ondas TA, el tiempo de
isotropizacion puede disminuir hasta valores comparables o incluso menores
que los tiempos colisionales. Bajo estas circunstancias, se vequiere en prinei-
pio del tratamiento simultanco de la isotropizacion, que nnestro modelo trata



Capitulo 6. Conclusiones 142

en [orma desacoplada. En este caso, 1a isotropizacion contribuiria a quitar de
resonancia una fraccion importante de ondas de Langmuir a medida que se
produce la relajacion cuasilineal. El efecto final es el de disminuir los niveles
de turbulencia finales. A su vez, menores niveles de turbulencia, implican
reducciones en el nivel de emisividad, llevando a valores de medicién de flujo
en Tierra menores que los indicados por nuestra ecuacién (5.45). Esto es
coincidente con el hecho que nuestro modelo se muestra mas consistente con
las observaciones de fulguraciones menos intensas, y predice un exceso de
emisividad para los eventos mas energéticos.

Nuestro modelo, a diferencia de modelos anteriores, considera la evolucidn
del problema en funcién de la profundidad a medida que el haz avanza sigu-
iendo las lineas de campo magnético. Para nuestros cdlculos hemos supuesto
una atmosfera caracterizada por un gradiente suave de los pardmetros de
plasma. Esta es también una suposicién conservadora, ya que es probable
que la densidad presente un comportamiento “grumoso”, con una distribu-
cién compleja de gradientes de densidad. En este caso, cuando el haz se
propaga a traves de un medio inhomogeneo, la frecuencia local de plasma
varia en forma acorde. Esto tiene el efecto de quitar de resonancia ondas de
plasma ya generadas, e inhibir el desarrollo de la inestabilidad. La inclusién
de este efecto llevaria a reducciones del nivel de saturacién de las ondas de
Langmuir v de las radio ondas resuitantes.

En resumen, un tratamiento adecuado del problema de la evolucién del
haz v la turbulencia en forma acoplada, conduce a severas reducciones en el
nivel generado de turbulencia de plasma. Asimismo, la (necesaria) relajacion
de la hipotesis de choque-frontal produce reducciones importantes para la
emisividad en segundo armoénico de plasma (especialmente para espectros
de Langmuir angostos, que ocurren en atmosferas mas calientes). La con-
sideracion de ambos aspectos incrementa sensiblemente el acuerdo entre las
predicciones v las observaciones. No obstante, especialmente en el caso de
eventos mas intensos, se requiere incluir mas detalles en los modelos tedricos
para conciliar las predicciones en radio ondas y rayos X duros. En particular,
la consideracién de una isotropizacién mas rapida o de una densidad de fondo
muy inhomogénea, tienen el potencial de contribuir a reducir los niveles de
turbulencia, y por lo tanto reducir la emisividad resultante en radio ondas.

Como comentario final, creemos que la simplicidad del presente modelo
lo hacen apropiado para el andlisis de imdgenes (en radio ondas) de alta
resolucion de fulguraciones solares y eventos de tipo I1I. Asi, utilizando mapas
de ravos X blandos simultdneos, pueden realizarse mapas de temperatura
para las fulguraciones. Con estos mapas, nuestro modelo puede predecir
mapas cuantitativos de emision de radio.
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El objetivo académico del presente trabajo de tesis, ha sido el de abarcar
aspectos diferentes y complementarios de la fisica de plasma vequerida para
el estudio v comprension de observaciones de la corona solar. Los estudios
presentados han requerido del uso de los distintos marcos tedricos de la fisica
de plasma, asi como la [amiliarizacidn con un variado espectro de mecanismos
de emisidn (térmicos y no-térmicos) v sus respectivos andlisis observactonales.

Asi, hemos utilizado la aproximacién MTD para el estudio v modelado
de la estable estructura coronal de gran escala, v la teoria cinética para el
estudio v modelado de eventos impulsivos no-colisionales de pequena escala.
Asimismo, el desarrollo semiempirico de nuestros modelos, ha requerido del
uso de datos observacionales en distinto rango espectral (ultravioleta v luz
blanca en un caso, ondas de radio v ravos X en el otro). En este sentido.
hemos desarrollado cdlculos detallados de prediceiones observables en los re-
spectivos rangos espectrales de interés. v analizado su comparacion con los
datos observacionales.
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