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Resumen

La corona es la capa mas externa de la atn'iosfera del Sol, formada por
un plasma relati\'amente tenue (11,.z 'ltls’ilcni’“) .\' de alta temperatura
(T > Hifi-7K). El plasma coronal, confinado y calentado por los campos map;­
net icos gent-nados predominantemente en la región (:om'ectiva solar. exhibe u­
na gran variedad de fenómenos (le plasma que a su vez abarcan regímenes muy
diversos (colisionales, colectivos, estacionarios, impulsiros, emisión térmica,
(unisión coherente, etc.). Así, el modelado del plasma coronal puede hallar
su (lt-rscripciónmás adecuada tanto en el enfoque cinótico, como en la aproxi­
mación magnetohidrodinamica (Ml-iD), dependiendo del fenómeno part ieular
que se investigue.

En este contexto, presentamos el estudio y modelado de fenómenos coro­
nales en dos escalas espacio-temporales mu_\'diferentes. Por un lado. un mod­
clo para la ordtmada _\r'estable estructura coroual a gran escala (l —>'lth . ).
Por otro lado, un modelo para fenómenos impulsiros de pequeña escala
(¡i (HR que tienen lugar durante. fulgm‘acioncs solares.

Los estudios presentados requieren del uso de. distintos marcos teóricos
de física de plasmas (Ml-ID en el primer caso. teoría cinética en el segundo).
asi como de datos observacionales de distinto rango espectral (ultravioleta
.\' luz lilanea en el el primer caso, ondas de radio _\'rayos X en el segundo).
En ambos casos desarrollanms modelos teóricos semi-empiricos, y deriramos
pl'(-!(li(t('.i()ll(!sobservahles que coteiamos con datos ol)ser\'acionales recientes.

PALABRAS CLAVE: Fisica de Plasmas, Física Solar.



Abstract

The .mÍll‘I'(f()'l'()‘nll.being the outer layer of the solar atmosphere, is l'ormed
by a relativer tenuous plasma (¡te z lOs-“cm‘Ü at very high temperatures
(T > 106‘7K). The coronal plasma, confined and heated by the magnetic
lields 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. elc.). Hence, corona] plasma modeling may find its more appropriate
description either by a kinetic approach, or under the magnetohydrodynam­
¡cal (Ml-ID) approximation. depending upon the particular processes under
consideralion.

Within this context, we present the study and modeling ol'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 —)lORG) coronal structure.
On the other hand, we present a model for small-scale (< 0.1RO) impulsive
phenomena, which take place during solar flares.

The studies presented in this thesis require the use of different plasma
physics theoretical frameworks (MI-ID in the first case, kinetic theory in the
second one). as well as the use of observational data at different spectral
I'alllgw (ullraviolm and while light in the former case. radio waves and X
rays in the later one). In both cases, we developed semi-empírica] theoretical
models and derived observable predictions that we compared with recently
available observational data.

KEYVVORDS:Plasma Physics, Solar Physics.
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Capítulo 1

Introducción

1.1 El Sol

1.1.1 La corona solar y el viento solar
Fl Sol. como toda estrella. es una esl'era de plasma. generada por una gran
cantidad de masa que se fue acumulando por auto-gravitación. Eventual­
mente, la presión .v temperatura en su centro Í'ueron lo sulicientemeute ele­
vadas como para iniciar procesos de fusión nuclear. .-\ctualm(-ante el Sol se
encuentra en un estado de equilibrio energetico. la l(-!Ill[)(‘,l'?lllll'?len su centro
provee una tasa de producción de energía nuclear que lialaneea exactamente
la tasa de emisión de energía por radiación en su superlieie. .-\l mismo tiem­
po. el Sol se halla en equilibrio mecanico. la fuerza de explosión nuclear en
el centro. halancea la implosión dehida a auto-gravitaeión.

Denominamos "núcleo" solar entonces a aquella región del Sol en la cual
la temperatura es lo sulicientemtmte alta como para generar una tasa de pro­
ducción de energía nuclear apreciahlt-a. El núcleo del Sol cont ¡ene aproximada­
mente un décimo de sti masa total, y la tempt-u'atura llega a los 'l-z')millones
de grados. La energía allí prodttcida comienza a viajar en forma de radiación
hacia el exterior. En uu punto de su viaje al exterior la radiación llega a
una zona de la atmósfera solar mu_vdensa en ÍÍ’. que se torna Óptlt'nlnt'nle
gruesa en esa zona. El mecanismo de transporte energetico por radiación se
vuelve ¡IHEÍÍCÍCIllt-Ey el Sol recurre a la convección. En la zona convet-tiva el
plasma Í'orma corrientes de plasma calientes ascendentes y mas Í'rías descen­
dentes. Ésta circulación de plasma no genera transporte neto de materia.
pero si hay un transporte neto de calor hacia el exterior del Sol (transporte
eonvectivo). La apariencia "granular" del Sol cuando es visto en luz lilanea
provee evidencia obstu'vacional de tales movimientos convect ivos en las capas
externas del Sol.

l‘or (‘I|('llll'rlde la zona t7()ll\'(!(’|l\'}l.el transporte radiativo ('> nuevamente
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eliciente. a medida que la densidad de masa loca] disminuye. En un punto
dado el Sol se torna ópticamente delgado, y los fotones logran escapar, esto
define la denominada fotósfera. Localizada a unos 700.000 km (IRQ) de]
centro del So], e] espesor de la fotósfera es de un milésimo de] radio solar.
De modo que la fotósfera es lo que vemos a simple vista como la “superficie”
de] Sol, que luce bien definida debido a su delgado espesor (en compración
con el radio solar).

La fotósfera es la superficie del So] en cuanto a la radiación respecta, pero
no se puede decir lo mismo de la materia. Existe plasma solar por encima
de la l'otosl'era, conformando la cromo'sfem, la región de transición (RT) y,
finalmente. la corona. La cromósfera es una zona de 2000km de espesor,
caracterizada por una temperatura del orden de 8 x 103K, y una densidad
decreciente de 10‘7cm'3 a 10“cm’3. El límite superior de la cromósfera es
la. región de transición (RT), una delgada capa de unos 300km de espesor,
en la que la temperatura crece abruptamente de w 104K a N 106K, mientras
que la densidad decrece de N 10“cm‘3 a 109cm‘3, siendo la presión aprox­
imadamente constante. Por encima de la RT, la corona se extiende hacia el
medio interplanetario, con temperaturas y densidades basales del orden de
1()“l\' _v109cm’3, respectivamente.

Debido a su alta temperatura, el plasma corona] se halla altamete ioniza­
(lo. compuesto por un 90% de H, 10% de He, y menos de 1% de iones mas
pesados, como O, Mg, Si, etc. De los números carcterísticos de densidades
detallados más arriba, es evidente que existe un enorme gradiente de presión
entre la fotósfera y el medio interestelar, lo cual no permitiría en principio la
existencia de la corona. No obstante, los complejos movimientos convectivos
del plasma solar por debajo de la fotósfera, dan lugar a una compleja dis­
tribución de líneas 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 cromósfera, ejercen fuerzas electromagnéticas so­
bre el plasma corona] ionizado. Es precisamente la existencia de esta intensa
actividad magnética solar la que contiene al plasma corona]. Las líneas mag­
néticas son por supuesto todas cerradas, pero algunas se cierran muy cerca de
la fotósfera, mientras que otras lo hacen en el espacio interplanetario o inclu­
so e] espacio interestelar. Estas líneas pueden considerarse como "abiertas"
para e] análisis de la dinamica corona] en las cercanías del Sol (1 —IORG).
Las estructuras magnéticas cerradas se presentan en todas las escalas espa­
ciales 5 'le. El plasma corona] es confinado por las estructuras cerradas,
y también escapa al medio interplanetario siguiendo las estructuras abiertas.
formando el denominado viento solar.

La estructura corona] no presenta un estado estacionario, sino que su
complejidad cambia con e] tiempo en forma cíclica. La actividad corona]
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presenta un ciclo de actividad de unos 11 años, habiéndose alcanzado el
último mínimo en 1996. Durante el mínimo de actividad la estructura coro­
nal alcanza un estado espacialmtmte organizado. Las altas latitudes (regiones
polares) estan dominadas l')asicament(»!por campos magneticos abiertos. .vlas
latitudes más cercanas al ecuador por estructuras cerradas. lÏstas son con­
Íiguraciones de arcos magnéticos cerrados con bases de polaridad opuesta
en torno del ecuador. rodeadas por estructuras magnéticas abiertas que las
rodean .vse extienden al medio ¡nterplanetario. Estos arcos magnéticos cerra­
dos. denominados chorros (0 ".s-h-(cmnr-rs")(-m'rmulcst se alzan sobre la "línea
neutra" ecuatorial (la región fotosférica en torno de la cual se. invierte la po­
laridad magnética de las líneas que conforman los arcos cerrados). Durante
el mínimo, un “cinturón” de streamers ecuatoriales domina la estructura
coronal desde el ecuador hasta latitudes medias. La zona cerrada de estos
streamers llegan a alturas de 1.5 —2.5R,.¡ por encima de la fotosfera. lv la
extensión latitudinal de la base de su zona cerrada puede extenderse hasta
N i40° alrededor del ecuador. Estas enormes estructuras son relativamente
estables. siendo observadas durante meses en torno de los mínimos 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 ¡nterplanetaria (va que. a
ambos lados del ecuador las polaridades se invierten).

Para estudiar esta variación latitudinal de la morfología coronal durante
el mínimo solar, se diseñó la misión espacial Ulysscs. Fue lanzada en 1992, _v
es la única misión que ha salido del plano de la eclíptica, al menos a escala
¡nterplanetaria. Ulysses fue disenada para orhitar en torno al Sol en un
plano aproximadamente perpmdicular al de la (-‘.(:líptica.a fin de observar
las variaciones del viento solar con la latitud. lÏntre 1994 _v1997). cerca de
mínimo solar, Ulysses logró observar todas las latitudes entre el polo sur _v
el norte.

Entre los resultados mas importantes, Ulysses encontró que el viento
solar tiene, dos componentes claramente diferenciadas. La denominada com­
ponente rápida, claramente asociada a los agujeros coronales polares, _vcarac­
terizada por ser relativamente uniforme _vestable. Su velocidad media es de
unos N 800km/sec. La componente lenta, mucho mas variable en terminos
de tmnperatura. composición, e intensidad magnética. tiene una velocidad
media de orden N ¿lOOkm/s-cc=_vse observa en las regiones ecuatoriales. l.a
transici(')n entre ambas componentes es muy abrupta (unos pocos grados).
ocurriendo en unos i20° en torno del ecuador. La componente rápida es
considerada como la componente “normal’” provenimrte de las regiones po­
lares, mientras que la componente lenta esta asociada a estructuras abiertas
transitorias. (¡ue (nnergen de las zonas que. rodean a los streamers coronales.
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La componente rápida exhibe anisotropías muy fuertes en la temperatura
microscópica de los protones e iones pesados que la componen, mientras que
la componente lenta es aproximadamente isotrópica. 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 N 2UA en las que Ulysses se mueve, se verif­
icó una intensidad magnética aproximadamente independiente de la latitud.
indicando que a tales distancias el campo magnético solar es básicamente uni­
forme. Esto constituye un resultado muy importante e inesperado. Ulysses ha
completado entre 2000 _v2001, cerca del máximo solar, su segundo barrido
latitudinal. De esta forma, se esperan resultados muy interesantes en los
próximos meses, cuando los datos de máximo sean comparados con los de
mínimo solar mencionados precedentemente.

El estudio de los streamers coronales resulta entonces muy relevante, ya
que brinda la oportunidad de analizar el plasma corona] en su transición entre
diversos regímenes. La dinámica de los streamers abarca así el equilibrio
entre zonas magnéticas cerradas y abiertas, la transición del viento rápido
al lento y, debido a su gran extensión radial, implica la consideración del
gradiente radial de densidades. A pesar de esto, los streamers no han sido
estudiados en tanto detalle como otros fenómenos solares más localizados
y transitorios. El estudio de los streamers es especialmente relevante en la
epoca (le mínimo, cuándo estas estructuras representan la característica más
evidente de la estructura coronal global. El último periodo de minimo solar
(1996), contó con la entonces recientemente lanzada misión SOHO, lo cual
contribuyó a reactivar el estudio de las propiedades del mínimo solar.

La radiación proveniente de la corona solar es extremadamente débil, el
cociente entre el brillo coronal y el brillo medio del disco alcanza un valor
máximo de w 10-6, disminuyendo a 10-9 a un diámetro solar de distancia de
la fotósfera. En un día típico, el brillo del cielo es 3 a 5 órdenes 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 tamaño 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 emisión proveniente de la corona tiene diversos orígenes, suele pen­
sarse como una combinación de ‘diferentes coronas’, contribuyendo cada una
con una emisividad generada por un mecanismo físico particular. Dos de
estas emisiones serán de interés en el caso del modelado global de la corona,
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las dtmominadas corona-K y corona-É. La corona-K consiste en un espectro
(le emisión continuo fuertmmmte polarizado, que resulta de la dellexión de la
intensa luz fotosferica por parte del gas corona]. Esta luz estaría polarizada
en un 100% si el Sol visible fuera una fuente puntual, _vla deflexión ocurriese
en un ángulo de 77/2. Debido al tamaño (-sxtendido del Sol v a la com­
plicada geometría coronal, la corona-K presenta una polarización bastante.
menor que. el 100% _vvariable. dependiendo de la parte de la corona que se
observe. La corona-K es observable mediante coronógrafos terrestres ,vespa­
ciales. La corona-E representa autentica emisión coronal. es (lecir. resultado
de decaimientos elect rónicos que ocurren en los iones que constituyen el plas­
ma coronal. La intensidad total de la corona-E, integrada cn todo su rango
espectral, es mu_vdebil. Sin embargo, la emisión de. la corona-F. esta con­
centrada en líneas aisladas espectralmente, lo cual hace, que ésta sea visible
utilizando filtros muv angostos centrados en las líneas de interes. Ï,a corona­
E es mejor observada por l-(EIGSCOPÍOSespaciales equipados con coronógral'os
_vfiltros adecuados, como los instrumentos L'YCS (LÍItraviolet Coronograpli
Spectromett-n‘) ,v LASCO, ambos a bordo (le la nave espacial SOHO.

En este contexto, presentamos el desarrollo de un modelo Mill). ax­
isimetrico _vestacionario, capaz de reproducir la estructura global del campo
magnético coronal _vdel viento solar. Dicho modelo contendrá sólo los efectos
fisicos mas relevantes a gran escala, y utilizara condiciones de contorno de
campo magnético, densidad v temperatura derivadas observacionalmente. l'Ïl
objetivo es explorar la capacidad de predicción de las característ icas globales
salientes de la corona solar, mediante un modelo relativamente simple. .\las
especilicamcnte, aspiramos a reproducir por un lado la estructura bimodal
de la corona, detmminada por agujeros polares _vchorros (streamers) ecu­
atoriales. _vpor otro lado las componentes rapida ,v lenta del viento solar.
El enfoque propuesto será de minimización Lagrangiana, a diferencia de los
enfoques teóricos existentes que integran en forma numérica directamtuite las
ecuaciones All-ID(ej: Wang et al. 1998). La capacidad predictiva del modelo
debe testearse con predicciones (le (-unisividaden rangos espectrales relevantes
a la corona extendida. siendo los mas intensos la lu7 blanca polariyada v lll
Lvn' (en el rango UV). Las emisividades en estos rangos testean tanto la
distribución de. densidades (luz blanca) como el campo de velodidades del
viento (Lvn ). Proponemos entonces obtener imagenes artiliciales a partir
de. nuestro modelo en ambos rangos espectralt-as.
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1.1.2 Fulguraciones solares
Las fulguraciones solares (FSS) son fenómenos muy espectaculares que in­
volucran una rica variedad de procesos físicos. Durante las mismas, se liberan
en la corona solar enormes cantidades de energía magnética (hasta 1033erg)
en lapsos relativamente breves (102-3 s). Como comparación, la potencia
radiativa total en la. superficie del Sol, es de unos 4 x 1033erg sec". Si bien
parte de esta energía se transfiere a energía cinética y térmica del plasma
coronal, una fracción importante de la misma (hasta 1023erg)se invierte en
la generación de haces de electrones de alta energía. Estos haces se propa­
gan siguiendo las intensas líneas de campo magnéticas locales, provocando
a su paso la ignición de diversos procesos no-lineales. Entre estos procesos
se encuentran la generación de turbulencia de plasma y la emisión de radio
ondas, temas de estudio de la presente tesis.

Las regiones activas (RAS) se extienden desde profundos niveles en la
fotósfera hasta la corona, y se caracterizan por una intrincada distribución
de arcos magnéticos, topológicamente entrelazados entre sí. Estas regiones
almacenan enormes cantidades de energía magnética, que en presencia de
inestabilidades puede liberarse en forma impulsiva duramte FSS. Las obser­
vaciones más modernas, que tienen una alta resolución espacial, revelan que
los arcos magnéticos son en efecto estructuras fundamentales de las regiones
activas. En una región activa se encuentra una enorme y compleja población
de arcos, que existen desde escalas espaciales muy pequeñas 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 líneas de campo magnético a la materia, es decir, las líneas de campo
magnético acompañan 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 están presentes, con la misma geometría, los arcos de campo
magnético. La gran mayoría de las fulguraciones no son muy intensas en
luz blanca, en realidad emiten en mucho mayor medida en líneas espectrales
como Nm asi como en las bandas del ultravioleta extremo y rayos-X blandos.
Con el advenimiento de las observaciones desde el espacio, desde 1960 hasta
la fecha, el volumen disponible de datos observacionales sobre este fenómeno
ha crecido dramáticamente. No obstante, el desarrollo de modelos teóricos
que permitan comprender este volumen de observaciones no ha acompañado
el crecimiento explosivo (le las mismas.

Las fulguraciones son clasificadas para propósitos prácticos en dos grupos:
las pequeñas (o compactas) y las grandes (o eruptivas). Una fulguración
pequeña normalmente ocurrirá en forma de un pequeño arco en la baja corona
y la emisión estará confinada básicamente al plasma en el arco. El mecanismo
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(le disparo y de liberación de energía se presume de todas maneras similar
al de las fulguraciones grandes. En contraste, una fulguración 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 imágenes en Ha; en absorción para fulguraciones
en el disco solar y en emisión para fulguraciones sobre el limbo. En estas
fulguraciones eruptivas, la emisión en rayos X ocurre en una arcada a lo
largo de la prominencia con los arcos individuales orientados más o menos en
angulo recto con respecto al eje más largo de la prominencia. Paralelamente.
se enfatiza la emisión en Ha en las bases de los arcos, formando de esa manera
dos “bandas” a ambos lados de la prominencia. Estas bandas de emisión se
separan mientras la fulguración progresa con arcos cada vez más grandes y
elevados que continuan emitiendo en rayos X.

zona de aceleracion arco pre­
de electrones exist nte

í}
¿ICO

emergeKtÏ

NSNS
polaridades magneticas

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

El mecanismo físico que se presume \r'inculado con la liberación impulsiva
de energía magnética durante fulguraciones solares es el de reconcmión 7mm­
nética. Típicamente, en una región activa puede darse una configuración de
arcos en crecimiento y arcos pre-existentes7 como se indica esquemal'¡camente
en la Figura 1.1. A medida que dos líneas de campo magnético de sentido
opuesto se acercan, se produce una región de rotor (le campo magnético muy
elevado y, lo cual implica una alta. densidad de corriente. Por lo tanto existe
también un campo elee’ctrico y una aceleración muy intensa de electrones,
los cuales conforman un haz de alta energía que atravesará la corona solar
guiado por las líneas de campo magnético que forman los arcos. Una vez
que la energía magnética es liberada, el plasma coronal es calentado local­
mente a temperaturas del orden de l07l\'. Los haces (le electrones viajan a
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través de la corona y llegan hasta la cromósfera. Debido al rápido incremen­
to en la frecuencia colisional, los haces de electrones son frenados en esta
zona7 transformando su energía fundamentalmente en energia térmica cro­
mosférica, y una fracción menor en fotones X de alta energia (rayos X duros)
por bremsstrahlung no térmico. De esta manera, luego de la fase impulsiva de
la l'ulguración, la atmósfera solar local se encuentra muy perturbada respecto
de la atmósfera de Sol tranquilo. Las densidades internas de los arcos mag­
néticos incrementan su densidad local a valores cercanos a los cromosféricos
w 1010—1011cm’3, proceso conocido como “evaporación cromosférica”. Los
físicos solares abocados al estudio de fulguraciones solares, generan modelos
atmosféricos capaces de describir las observaciones SXT de las mismas.

UpwatdBesms l»la!

Ïxpiirr’svi’.1. . .1. .. “¿Láswamv
Acceleration Site 1' _
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Figura 1.2: Esquema de una fulguración, y los diversos mecanismos de
emisión asociados a la aceleración de electrones. La emisión decimétrica

(DCIM: 1-3GHz) es generada en forma coherente por los haces de electrones
acelerados. Las emisiones de radio III y RS corresponden al mismo fenómeno
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 emisión DCIM arriban a la cromósfera. 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
radiación, desde rayos X duros (RXD) hasta radio frecuencias, indicados es­
quematicamente en la Figura 1.2. El estudio de los distintos procesos provee
información útil sobre aspectos complementarios de la función de distribución
de los electrones del haz. Los haces de electrones supratérmicos son inyecta­
dos en la alta corona. A medida que atraviesan la atmósfera solar perturbada
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generan llll'l)lll(-!n(ïlade Langmuir. perdiendo en este proceso (segun veremos
en la presente tesis) menos del 10% de su energía inicial. De modo que estos
haces tienen energía suficiente para llegar a la cromósl'era. lïn esta zona.
la fi'ecuencia colisional se incrementa abruptamente produciendo el rapido
frenamiento colisional del liaz con la consiguiente emisión de fotones por
ln'eemstralilung supratt'rrmico, generandose una importante emisión en ravos
X duros (RXD). Las observaciones astrol'isicas nmestran (¡ue el espectro de
RXD durante tales eventos sigue una ley de potencias. es decir

Ïlel=IN_í ('lfll

donde [(6) es el Ílnjo de Í'otones (fotones cm"! seg’i l<e\'_') en l'uncion de
la energia e (keV). La emisión de RXD viene determinada por el espectro
en altas energias del haz de electrones inyectado, de modo que las oliserva­
ciones nos proporcionan información sobre esta zona del mismo. .-\ partir de
consideraciones teóricas, puede mostrarse que para explicar el Ílujo medido
de RXD. la zona de altas energías de la función de distribución del liax de
electrones debe seguir también una ley de potencias (Tandberg-llansscn t\'
Fmslie. 1988). es decir

Fhazi'.)= ¡lr-20 l

donde v es la velocidad de los electrones (suponemos un haz unidimensional
perf'ectamente colimado). Ademas puede mostrarse (Tandl)erg-llanssen Ñ
lÉmslie, 1988) que la relación entre (5y .3 es (5= .3 + l. .-\ partir de analisis
(lc espectros en RXD para diferentes eventos. se sigue que los valores (le
1’típicamente estan en el rango 3 —>T. Tomaremos como un t típico el

valor i = 4. Consistentemente, cuando consideremos modelos particulares
para la función de distribución. utilizaremos para la parte de altas energías
precisamente la lc_vdc potencias de la ecuacion (¡52) con cl \¡llt)l 3
(Bastian et al., 1998).

Las ol)s(-n'vacion(-3s(le fulguraciones en RXD se realizan con gran res­
olución desde el espacio, como por ejemplo con los instrumentos llXRB­
S/S/lÍM (l-lard X-Ray Burst Spectrometer a bordo de la Solar .\la.\'imum
.\'lission). _vdel BATSE/CGRO (Burst and Transient Source Experiment a
bordo del Compton Gamma Ray Observatory). Los datos en RXT) revelan
que las energias típicas de los electrones acelerados son 2 20kev. Asimismo.
el flujo total de energía de los haces involucrados se encuentra en el rango
'l()7—1()¡"ergsec-¡(zm'g (.-\sch\\'anden et al.. ¡995). I'lilizaremos estos \';llt)l‘t'>
típicos en nuestros modelos.

Similares a los eventos de radio asociados a fulguraciones solares. los (f’l'l’H­
los (le tipo ÍÍÍ (Tandberg-l-lanssen &',Emslie. 1988) son uno de los eventos
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solares más frecuentes en frecuencias de radio. Típicamente comienzan a fre­
cuencias de algunos cientos de MHz y caen rápidamente a.frecuencias menores
a 1 MHZ. A menudo se observan simultáneamente radiaciones cuyo cociente
de frecuencias es como 1:2 aproximadamente. Estas emisiones se interpretan
como el lrazo del paso de haces de electrones que derivan alejándose del Sol
v. consistentemente con ello. no se correlacionan fuertemente con eventos de
RXD (a diferencia de los eventos de radio de FSs). Asimismo, se observan
variantes de estos estallidos de tipo III que comienzan con frecuencias bajas
y evolucionan a frecuencias altas, denominados eventos “RS” (reverse slope).

Los físicos solares coinciden en que la causa de los eventos de radio
reseñados, se deben a la interacción de los haces de electrones supratérmicos
mencionados con la atmósfera solar a medida que la atraviesan. La interac­
ción coulombiana los hace inestables, dando lugar por ejemplo al crecimiento
de ondas de Langmuir (ondas de plasma de frecuencia igual a la frecuencia
de plasma electrónica), o de ondas iónico-aeústicas (ondas iónicas 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
mónicos. La generación de radio ondas de frecuencia igual a la de plasma es
el resultado de la aniquilación de una onda de Langmuir y una onda iónico­
acústica, mientras que la emisión de frecuencia doble a la del plasma es el
resultado de la aniquilación de dos ondas de Langmuir. Para parámetros ade­
cuados en lazos magnéticos fulgurantes sobre regiones activas, la frecuencia
(le segundo armónico resulta estar en el rango 0.5 —3GHz.

Otro mecanismo posible para la generación de radio ondas, es la radiación
girosincrotrón incoherente causada por electrones describiendo trayectorias
espirales en torno de líneas de magnéticas. En regiones activas fulgurantes,
los valores característicos para densidad de partículas e intensidad magnética
son tales que las frecuencias ciclotrón pueden resultar comparables y may­
ores a las de segundo armónico de plasma. Sin embargo, se encuentra que las
emisiones de giro-sincrotrón (y otros mecanismos incoherentes de emisión)
tienden a ser fuertemente ¡"e-absorbidos (y su intensidad resultante fuerte­
mente disminuida) a medida que la frecuencia decrece (Bastian et al., 1998).
Así, la emisión de girosincrotrón en fulguraciones solares resulta ser prepon­
derante a frecuencias en el rango 5 —lOGHZ y mayores (rango centimétrico­
milimétrico). Por debajo de los 3GHZ(rango métrico-decimétrico), la emisión
de radio ondas resulta dominada por el mecanismo coherente de emisión en
segundo armónico de plasma (Bastian et al., 1998). Debido a su carácter de
proceso incoherente, establecer la relación entre la energia de los electrones
de haces y la. emisividad de girosintrotrón resultante, es un cálculo relati­
vamente directo que, si bién es muy engorroso, puede realizarse mediante
computadoras de alto poder de cómputo. En el caso de la emisión debida
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a turbulencia de plasma generada por los haces. _vprecisamente por deberse
un ¡mecanismo coherente, establecer esta relación causa-electo (tema de la
presente tesis) es un tema muclio menos directo.

Los haces de electrones juegan así un rol fundamental en las teorias de
l'ulguraciones solares _veventos de tipo lll, pudiendo en principio explicar una
gran variedad de fenómenos que octtrren durante las mismas. Por supuesto
que las radio ondas no son la única emisión que resulta. de una lulguración so­
lar. La correlación temporal de las obstn'vacionesa distintas frecuencias revela
claramente que estas emisiones son las huellas del mismo haz de electrones
en su paso a través de la atmósfera solar. La rica variedad de longitudes de
onda generadas nos habla de la diversidad de fenómenos l'ísicos involllt'l'atlos
en la interaccit’m del haz con la atmósfera.

l'Ïxisten desacuerdos significativos entre el numero ,v la energia en elec­
trones supratérmicos que se requieren para predecir correctamente las etni­
siones de radio _vlas de l'lXR asociadas. Suponiendo modelos de thick-t arget.
las mediciones de l-lXR permiten estimar la energía de los haces de electrones
involucrados. Para dichos haces. los modelos de.turbulencia ,vradio ondas ex­
istentes predicen emisividades de radio dos o tres órdenes de magnitud mas
altas de lo que se observa (Emslie (K:Smith, 1984: Hamilton (k: Pet rosian.
1987).

En este marco, _ven parte con el objetivo de investigar las causas de este
desacuerdo, desarrollamos un modelo no-lineal de generación de turlutlencia
de plasma por haces de part iculas energéticas. Nuestros modelos, aplicables
a lulguraciont-as solares _veventos de tipo lll, son estacionarios _vunidimen­
sionales, considerando consistentemente las colisiones coulombianas (contra
el plasma ambiental) _vel efecto de la interacción no-lineal entre ondas de
Langmuir v los electrones de alta energía (relajación cuasilineal). Asimis­
mo. desarrollamos calculos de emisividad en el segundo armónico de plasma
debido a la turbulencia de Langmuir excitada. Estos modelos involucran di­
versos procesos no-lineales de interacción entre la turlmlencia de Langmuir
excitada por el haz _vondas it')ni(:o-a(:ústicas. permititmdo que se produzca
el fenómeno de emisión en el segundo armónico por coalescencia de ondas
de Langmuir con distinto vector de onda. L'n objetivo central de nuestro
estttdio sera el de contribuir a una predicción de radio ondas consistente con
las observaciones en HXR
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1.2 Física de plasmas

L'n plasma es un gas a temperaturas lo suficientemente altas para que sus
átomos constitutivos se encuentren mayoritariamente ionizados. El gas resul­
tante esta constituido por partículas no neutras, los iones (con carga positiva)
y los electrones libres (negativos). De esta forma, una de las fuerzas de in­
teracción entre las partículas es de largo alcance (coulombiana). Por este
motivo, la física de plasmas resulta radicalmente diferente a la de fluídos
neutros.

El estudio teórico de la física de plasmas abarca una variedad de fenómenos
y una diversidad de regímenes. Referimos al lector a los libros clásicos en
el tema, tales como Nicholson (1983) o Krall & Trivelpiece (1973). Asimis­
mo, existen diversos libros que discuten la física de plasmas en el contexto
específico de la corona solar, tales como Tandberg-Hanssen & Emslie (1988)
o Priest (1982).

La presente sección introduce aquellos aspectos básicos de física de plas­
mas que ser’an utilizados en la presente tesis. Esta sección no pretende en­
tonces constituir una introducción completa al tema, sino de ciertos aspectos
teóricos (le física de plasmas que serán centrales para nuestro trabajo.

1.2.1 Descripción cinética
L'n plasma es un sistema de partículas 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 evolución y de las propiedades
estadísticas de dicho sistema. Al mismo tiempo, la densidad debe ser lo su­
ficientemente baja como para que la fuerza que cada partícula 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 partículas compuesto por distintas
especies a, y para tratarlo puede recurrirse a una descripción estadística. In­
l‘roducimos entonces la función de distribución de una partícula de la especie
a, fa, como la densidad de partículas de la especie a en función del tiempo
en el espacio 6-dimensional (x,w), es decir, de tal manera que

—3

mx») [cm 1= / dw fa(x,W,t) (1.3)
es la densidad volumétrica de particulas de la especie a. Ahora bien. las
partículas del plasma están cargadas y son afectadas por los campos electro­
magnéticos externos presentes. Pero el propio plasma genera una densidad
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de carga (pm) y una densidad de corriente (JW), autoconsistentes con la
distribución de partículas del mismo, dadas por las expresiones

(PianXJ) = zqn/dw fn(x.w.l.) (1.4)

(J¿,,¿)(x,t) = an/(lw w fn(x,w,l,) (1.5)

donde (1,,es la carga eléctrica de la especie o. De modo tal que los campos
totales que actúan sobre las partículas del plasma son

Etxa i) = Ematx, I) + (Emi)(x. I) (1.m

B(x: t) = ert(x= l) + (BiutxxrI') (l

que satisfacen las ecuaciones de Maxwell

V - E(x,t) = 47rp(x,l,) (1.8)

VxB(x,t)= ¿wifi-’Ïuxr) (1m
donde

Í)(x: t) = pcmt(xi 1')+ (pin!) (xr i) (1'10)

J(x,t) = J,,_,¡¿(x,I.) + (J¿,.¿)(x, 1,) (1.11)

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

0/0 al" Fa 0/0 _ 0/" 9
01, +w 0x +172." ÜW _ ( al )(. (HH)

Fnsg+qn (E+VXB)(.

donde Tnn es la masa de la especie n. y F,, representa la fuerza que sienten
las part ículas debido a las fuerzas de volumen de la gravedad _\'el electo
electromagnético conjunto de todo el plasma y el generado por las fuentes
externas. El electo colectivo de todo el plasma sobre una part icula esta
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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 partículas
muy cercanas a la posición x. Como los campos E y B dependen de la fun­
ción de distribución, la ecuación de Boltzmann acoplada con las ecuaciones
(le Maxwell constituyen un sistema de ecuaciones no-lineales para la función
de distribución de partículas.

La ecuación de Boltzmann se deduce a partir de la ecuación estadística
básica que describe el movimiento de N partículas en el espacio x,w de
las mismas (un espacio 6N-dimensional), denominada ecuación de Liouville
(Krall & Trivelpiece, 1973). Para especificar el límite de validez de la ecuación
(le Boltzmann vamos a definir uno de los más importantes parámetros del
plasma, la longitud de Debye AD. El potencial electrostático de una partícula
aislada de carga. q es d)= q/r. En un plasma, los electrones son atraídos por
los iones _vblindan su campo electrostático del resto del plasma. Analoga­
mente. un electrón en reposo es blindado por iones. Este efecto altera el
potencial en la vecindad de una partícula cargada, de manera que el poten­
cial electrostático de una carga en reposo en un plasma resulta estar (lado
por

a = grr/AD (1.13)

_ kBTe 1/2

AD = (¿Wee?) (1.14)

donde ne es la densidad de electrones, Te es la temperatura de su distribución,
k3 es la constante de Boltzmann y e es la carga eléctrica del electrón. Estas
expresiones son válidas para un plasma constituído por electrones y protones
(aproximadamente válido para la corona solar).

En primer lugar, la ecuación de Boltzmann utiliza la mecánica clásica
para. describir la dinámica de las partículas del plasma, suponiendo que el
plasma es un sistema clásico y no cuántico. Para que esta suposición se
cumpla debe ocurrir que la distancia media. entre las partículas del plasma
sea mucho mayor que la longitud de De Broglie asociada a las partículas. Es
decir, para cada especie a del plasma debe cumplirse la siguiente desigualdad

(47m,,/3)"/3 >>h/(4makBTa/3)l/2 (1.15)

donde h, es la constante de Planck y Ta la temperatura de la distribución
de la especie a. En segundo lugar, existe la suposición de que el plasma
está débilmente acoplado. Esto significa. que los valores típicos de energías
coulombianas de interacción entre partículas son mucho menores que la en­
ergía térmica de la distribución. A partir de las consideraciones que definen
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la longitud de. Debye, puede mostrarse que este. cociente, denominado y, es
del orden de la inversa del numero de partículas que existe en una "esl'era"
de, Debye (lx'rall &',Trirelpiece, 1973)

_ < Einter >l 1 <<
_ < k,,T,, >l 4m.,.,\,,"/3

Éste es uno de los paramet ros adimensionales mas importantes del plasma

_(¡ 'l (1.16)

_\' recibe el nombre de parámetro (le plusnm. El parametro de plasma y
puede interpretarse como una medida del peso relativo de los fenómenos
colectivos respecto de los efeetos de. partícula individual: si y << l ocurre
que los primeros dominan sobre los últimos. El modelo de Boltzmann puede
obtenerse desarrollando la ecuación completa y exacta de Liourille (ecuación
estadística básica) en una cadena inÍinita de ecuaciones según potencias de y.
Puede mostrarse que el orden cero de esta cadena es precisamente la ecuación
de Boltzmann (Krall (K:Trirelpiece. 1973).

En este punto pueden tomarse dos caminos en la descripción teórica de
un plasma. Por un lado se puede continuar con la descripcción cinetica
(o microscópica), que considera cada partícula mediante un tratamiento es­
tadístico que proporciorm información sobre la función de distribución. Por
otro lado se puede pasar a la descripción macroscópica to "lluidística"), de­
sarrollando las ecuaciones mag/nel,(¡hirlr()rh7i_(ímrms(.\lllD). La elección del
marco teórico adt-scuadodependerá del fenómeno particular de interós.

La descripcci(')n microsc(')pica tendra sentido al estudiar l'em'nneims (¡lle
ocurren en escalas espacio-temporales menores que las colisionales. un ejem­
plo de esto será la interacción de haces energet ¡cos con el plasma at mosl'erico
coronal. Cuando se estudian fenómenos de gran escala espacio-temporal. para
los cuales las longitudes características son mucho mayores que. el camino li­
l)re medio de. las partículas, el tratamiento macroscópico sera el adecuado.
tal es el caso del estudio de la estructura coronal global. Continuaremos in­
lrodtu:iendo algunos elementos relevantes de la descripcción microscópica. .\'
haremos lo propio para la aproximación XII-ll.)en la próxima sección.

Un concepto central a la física de plasmas. es el de frenómmms mier­
tivos, que involucran el efecto de un gran conjunto de partículas sobre otro
conjunto. La razón de la existencia de estos fem’nneuos es precisamente la
característica de largo rango de la fuerza de Couloml) que existe entl'e las
partículas del plasma. Este es el caso de. los fimt’nnenos ondulatorios. que
se presentan en muchas formas en los plasmas coronales. L'n tipo basico
de ondas. que ademas resultan relevantes para el presente trabajo. son los
modos longitudinales de Langmuir. Si en una región del plasma se separan
las cargas negativas (le las positivas, estas partes se atreran colecti\'amente
unas a otras. proveyendo una fuerza que intentara llevar el plasma a su
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situación cuasi-neutra inicial. Si las cargas se dejan libradas a la acción de
estas fuerzas, obtendremos un movimiento oscilatorio. El movimiento ocur­
rirá básicamente en los electrones (ya que los iones son N 1850 veces más
masivos), que oscilarán con una determinada frecuencia. Esta frecuencia. we
es un parámetro central de la física de plasma, y se denomina frecuencia de
plasma de electrones. La oscilación de la densidad de electrones producirá a
la vez una oscilación E en el campo eléctrico que estos generan. Este vector
cléclrico oscilante estará dirigido a lo largo (paralelamente) de la dirección
(le oscilación de los electrones, recibiendo por esto el nombre de modos de
oscilación longitudinales.

La frecuencia de oscilación de plasma resulta ser mucho mayor que la
colisional, de modo que un estudio detallado de sus efectos requiere del
uso de la teoría cinética. Sin hacer un estudio detallado (que puede en­
contrarse por ejemplo en Krall & Trivelpiece, 1973), describiremos el tipo
(le cálculo para un ejemplo sencillo, y detallaremos algunos resultados im­
portantes. El enfoque es perturbativo, la distribución inicial f0(x,w.t) es
perturbada con una pequeña. oscilación de electrones, representada por una
distribución ef¡(x,w,t) (con e << 1). Los campos electromagnéticos po­
drán también descomponerse en la suma de sus valores de equilibrio y una
pequeña perturbación. Si se suplanta una descomposición de este tipo en la
ecuación de Boltzmann y se desprecia el término colisional, puede obtenerse
un sistema (le 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 port urbacioncs de la función de distribución y del potencial electrostático.
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 expresión para la transformada F-L de la perturbación.
Si luego se realiza la transformación de Laplace inversa de esta cantidad, se
obtiene la evolución temporal del modo k-ésimo de Fourier de la pertur­
bación. Finalmente, se obtiene la perturbación en función del tiempo por la
transformada de Fourier inversa. Se encuentra que las oscilaciones de plasma
electrónicas (le vector de onda k se producen a la frecuencia

w(k) z a,,,/1+3(k,\D)2 (1.17)
2

a, s M (1.18)
me

donde we es la frecuencia electrónica de plasma, ADE vTe/we es la longitud
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de Debve de plasma, v en es la velocidad termica de los electrones. Asimis­
mo. se encuentra que estos modos de Langmuir presentan una componente
inter/Maria w,-en su frecuencia (el resultado de arriba es la parte real de la
misma), que resulta

H N 77, ¿20.0
’ N5*“ 5

donde 'I’ = ¿up/k es la velocidad de fase de la onda, _v.r¡(r) es la funcion de
distribución de los (3l(!(ïll'()l](!Sint't-egrada en las direcciones perpendiculares a
la de k. Los campos perturbados presentan entonces un factor 0‘". l'Ïl ex­
ponente w,-resulta positivo o negativo. dependiendo del signo de la derivada
gféevaluada en el valor 1,‘= ¿uk/k. En zonas de. Ia distribución con (ly/(lr < t)
se produce un (nn.oriigumniento ("de Landau") de. las ondas de Langmuir.
mientras que si (lg/dv > 0 se produce una excitación de ondas de Lang­
muir. Físicamente, las ondas intercambian energía con los electrones que se
mueven con velocidad cercana a su velocidad de. fase. tomando energía de
las partículas algo mas rapidas _vcediendole energía a las part ículas algo mas
lentas. En zonas de pendiente positiva, existe un mayor número de partículas
con velocidad ligeramente mayor a la onda que part i'culas con velocidad lig­
eramente menor, de modo que en el balance de intercambio las ondas ganan
energía. Por otro lado, los electrones que ceden energía (li/mulen a menores
velocidades, _vlos que toman energía lo hacen a mayores velocidades, esto
modifica la función de distribución, a traves de un fenómeno difusivo.

El proct-ldimkmtolinealizado descripto solo permite describir el problema
mientras las perturbaciones sean pequeñas, es decir, en sus estadios iniciales.
Por ejemplo, el factor e“ es el perfil de.crecimiento (o amortiguack’m) inicial
de las ondas. La descripción del estadio avanzado del acoplamiento entre la
distribución de partículas y la densidad de energia por unidad de velocidad
(ll'(i')) en ondas de Langmuir. es un problema no lineal. El tratamiento de­
tallado no-lineal (le la ecuación (le Boltzmann. lleva al sistema de ecuaciones
adecuado para describir la evolución temporal de la función de distribución
lv de las energias de las ondas. Si se (lesprecian los electos colisionales. .v las
interacciones no-lineales entre distintas ondas, se obtiene el sistema de.ecua­
ciones (ruasi-lmeal (Tandbt-irg-l‘lanssen (Kil'Ímslie. 1988: Kaplan .\' Ts_vtovicli.
1973)

(1.10)

dq Ü 7ra)” .0!)—'=— "i’l'—' 1.20
(ll, (91; nnmul l 0'12 l l

dll" mas 289_ ,1._— r W 1.21
dt n," 87: ( )
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Como discutimos en el Cap. 1, esta interacción entre electrones y ondas
de Langmuir es central a los modelos de fenómenos de radio en fulgura­
ciones solares. Con la discusión precedente hemos pretendido simplemente
mencionar algunos resultados basicos relevantes básicos a nuestro modelo
de fulguraciones solares. Según veremos en el Cap. 4 de la presente tesis.
la consideración simultánea del efecto de las colisiones es clave para una
comprensión del fenómeno de haces de alta energía 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 será. completado con
los términos apropiados. Un tratamiento adecuado y detallado puede hal­
larse en los textos de física (le plasma. Para una introducción breve y clara
a la aproximación cuasi-lineal no-colisional, referimos al lector al capítulo 3
del libro de Tandberg-Hanssen & Emslie (1988). Para un tratamiento más
profundo y 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 próxima sección mencionaremos aspectos básicos de la aproximación
MHD de plasma, relevantes a nuestro modelo global de la corona solar.

1.2.2 Descripción MHD
En la discusión siguiente nos restringiremos a un plasma compuesto por elec­
lrones (e) y protones (p), para tratar la estructura corona] global. Even­
tualmente, esta descripcción puede extenderse a otras especies, considerando
los iones más pesados y mucho menos abundantes. La densidad total será
An.= np + np, la presión total (le gas p = k3(neTe + inp), y la densidad total
de masa p = neme + 71,,mpz npmp.

Si Q(w) representa el valor de una magnitud física Q para una partícula
que se mueve con velocidad W, estaremos interesados en sus promedios ma­
crosco'picos (Q(x,t))a para cada especie a. Estos promedios se definen, en
forma análoga a la densidad volumétrica de partículas, por

(Q(x,t))a s ni fdw mw) fa(x,W,t) (1.22)

La aproximación MHD no se interesa por la descripción microscópica, de mo­
do que sus ecuaciones se deducen integrando la ecuación (1.12) de Boltzmann
de cada especie en el espacio de velocidad microscópica w. Para obtener las
distintas ecuaciones MHD, se toman los momentos de la ecuación de Boltz­
mann. Es decir, se multiplica esta ecuación por funciones Q(w) apropiadas
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(potencias enteras de w), _vse integra en velocidad. .-\l realizar esta inte­
gración para cada uno (le los cuatro terminos de la ecuación tl.l2). obten­
(‘llth

0/ _ i) ..
/rlw Q(w) W ._ mine») (1.2.3)

/(1w Q(w) w - = V -(n(Qw)) (1.24)0x
af _ a

jaw Q(w) F-0—W_- Ü—W.(QF) (1.21))

7 n .

/(lw Q(w) (‘áíl )(Ier (1.26)

donde liemos suprimido el sub-índice n para compactar la notación. TQ es
el vector que describe (para la especie (r) la transfi-n‘mrciade la magnitud
Q debida a colisiones binarias. Tomando en la ecuación de Boltzmann el
momento de orden cero, (:(n'respondiente a la cantidad Q = 1. se obtiene la
ecuación de continuidad para cada especie (r

fl+V-(HV)=U (¡.27)
()l

Ï'Ín este caso, la integral que involucra la Í'uerza de volumen es nula. .va que
fi- -F = (l para el caso de fuerzas independientes de la velocidad (gravedad _v
electrica) y también para la forma particular de la fuerza magnet ica. Asimis­
mo, como las colisiones no modifican el mimero (le partículas de la especie
la integral de colisiones binarias también se anula.

Para obtener el balance de fuerzas, recurrimos al momento de orden n­
no. Más específicamentt-t, multiplicamos la ecuación de Boltzmann por la
cantidad Q = mw, e integramos, para obtener

0 _ Y I _ _ V ' Of __ ,. _)

Ü-{(mnV)+ V- (nm(uu)) —NF—/(lw nm : P (I._R)

donde P describe la transferencia de impulso lineal por colisiones. Podemos
dt-ascompont-n'las velocidades microscópicas w en funcion de su promedio
V = (w) _vsu fluctuación estadística u (termica) en torno del promedio. es
decir

w = V+u (1.20)
(ww) : VV 4-(1111)
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ya que (V) = V y (u) E 0. Finalmente, intoducimos el tensor de presiones

P, que representa el promedio macroscópico del flujo de impulso debido a las
fluctuaciones (térmicas) de velocidad cuadrática en torno del promedio,

1:32(nmuu) (1.30)

Así, para cada especie a, el momento de orden uno dado por la ecuación
(1.28), se escribe (incorporando nuevamente el subíndice a que denota las
especies)

ld =

EmamaVn) + V - (nama (VaVa)) + V- Pa —nF,,= Pa (1.31)

Utilizaremos la descripción 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-(pV)=O (1.32)

+pVV)=—pV<I>g+%(VxB)xB (1.33)
donde hemos hecho uso de las definiciones y aproximaciones

p = neme + npmp (1.34)

pV = nemeVe+ npmpr
ne N np —>(np - ne)E z 0

4

(npvp —neVe)e s J = {V x B
Pep = _Ppr:

La suposición de cuasi-neutralidad ne N np conduce a la cancelación de
la fuerza eléctrica, ya que el momento ganado por electrones y protones (en
respuesta al campo eléctrico aplicado) será de igual módulo y sentido opuesto.
La última condición plantea la cancelación de la suma de los términos de
transferencia de impulso lineal entre las dos especies, es decir, la tercera ley
de Newton.

La siguiente ecuación que puede obtenerse por este procedimiento, es la
ecuación de transporte energético. Esta surge del momento de orden dos de
la ecuación 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 función de distribución. a traves del tensor

de presiones. .-\nálogament.e, al plantear el momento de orden dos. se intro­
duciran momentos de orden tercero, en las componentes del tenis-or(lr flujo
de calor. De la misma forma, el momento de tercer orden acoplara con los de
cuarto. etc. Se rt-rcurren a expresiones de clausura. a fin cerrar el sistema de
ecuaciones. es decir, se modela el termino que acopla el momento de orden n
con el n + 1, para concluir con un sistema de 'n + l ecuaciones.

Los modelos coronales generalmente recurren a expresiones teóricas o
semi-empíricas 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 y balance (le fuerzas).

.-\plicaremos la descripción .\ll‘lD para nuestro modelo de corona solar
global. Según veremos en el próximo capítulo. cerraremos el sistema de
ecuaciones modelando en forma semi-empírica el tensor de presiones. recur­
riendo para ello a observaciones (le densidad y temperatura, y suponiendo un
comportamiento (le gas ¡(leal (1)= nkHT) para cada compontmte del tensor.

Habiendo concluido la introducción a los temas de la presente tesis. de­
scribimos breremente la estructura de la misma. En el Cap. '2 presentamos
el modelo .\"IHDque describe la estructura estacionaria global de la corona.
.-\ partir de las soluciones de este modelo. en el Cap. 3 calculamos imagenes
artificiales de la corona, en rangos ultravioleta .r de lux blanca. l-Ïl modelo
cinético de generación de turbult-sncia (le Langmuir en fulguraciones solares
es descripto en el Cap. 4. La emisiridad en rad¡ofrecuencias generada en el
segundo armónico de plasma es calculada en el Cap. Finalmente. en el
('ap. G. reseñamos las conclusiones principales de la presente tesis.
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Modelo Global de la Corona Solar

2.1 El modelado de la corona solar

Los primeros intentos de modelar la corona global incluyendo las estructuras
(le los chorros coronales, y de predecir la modulación del viento solar por tales
estructuras, estan basados en la MHD ideal y son de tipo itemtivo (Pneuman
& Kopp. 1971). Estos modelos resuelven las ecuaciones MHD estacionarias
en forma iterativa, imponiendo condiciones de contorno para el campo mag­
nético _vlas variables macroscópicas del plasma (densidad, temperatura) en
la superficie del Sol y en el infinito. En tal tipo de trabajos, se especifica
una distribución de corriente inicial y se calcula la configuración magnética
correspondiente. Luego, usando las líneas de campo calculadas, se resuelven
las ecuaciones de viento solar a lo largo de ellas. Con la integración de las e­
cuaciones, se calcula una nueva distribución de corriente. Esto completa una
iteración, con esta nueva distribución de corriente se recomienza el proceso.
Esto sc repite hasta que se alcanza una convergencia pre-establecida en la
solución que surge de cada iteración.

Pneuman & Kopp (1971) ()Pl\'71, fueron los primeros en realizar este tipo
(le enfoque. Ellos consideran una corona isotérmica, en expansión estacionar­
ia y con simetría en torno del eje de rotación.Como condición de contorno en
la superficie solar, suponen un campo magnético dipolar. En particular, ob­
tienen que la estructura cerrada del núcleo se extiende hasta unos 2.5RQ, un
valor razonable a partir de datos observacionales. En un trabajo posterior,
Yeh and Pneuman (1977) (YP77), realizaron un acercamiento al tema desde
el problema de las hojas de corriente, considerando que la interfase de sepa­
ración entre las estructuras magnéticas cerradas del núcleo de los chorros y
las regiones abiertas circundantes, debe contener importantes densidades de
corrientes confinadas en un espacio de volumen muy pequenño. En su traba­
jo, YP77 postulan que la distribución de corriente más relevante es la de la
hoja de corriente, y consideran despreciables las distribuciones de corriente

‘26
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en volumen que PK71 considmaron en forma consistente. Sin embargo. esta
simplificación de YP77 permite relajar la suposición de simetría axial del
trabajo de PK71. Para mostrar compatibilidad entre ambos trabajos. YPTT
resolvieron con su metodo la situación previamtmte analizada por PKTi. Los
resultados de ambos trabajos son muy conmaralfles.

f’osttn'iormentt-s,Cuperman et al. (1990), eliminaron la limitación isotermic'
de PKTi, considerando flujos MHD t('n'micamente conductivos en las estruc­
turas de los streamers. Su enfoque, sin embargo. mantiene la suposición de
axisimet ría. Para compensar la complejidad ext ra que acarrea la inclusión del
flujo de calor, suponen una estructura magnética previanumte fijada. Ésto es
una simplifi tación ya que, como hemos notado previamente. la formación de
los chorros es el resultado de una compleja interacción entre la expansión del
plasma coronal v los campos magnéticos anclados a la fotósfera. Sin embargo.
los relativamente nítidos límites 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 magnetico
prescripto, sobre el cual se calcula la evolucit'm del plasma del viento solar
(sin modificar la estructura magnética), parece razonable. Este enfoque es al
menos representativo de la vida “adulta” estacionaria de los chorros. requir­
ióndose un enfoque mas general para descrihir el nacimiento lv decaimiento
de estas estructuras. Más recientcmiente, Cuperman et al. (1993) ((‘B93l.
realizaron un excelente trabajo, en el que extienden este tipo de modelos
iterativos a un tratamiento 3D. En dicho trabajo desarrollan un formalismo
matemático MHD estacionario. de aplicabilidad mu_vgeneral .v. por tanto.
apropiado para futuros enfoques 3D al tema. Como ejtnnplo, los autores
aplican su formalismo al caso axisinnïtrico, conciliando este con resultados
de los trabajos previamente citados.

L'n enfoque alternativo para modelar los chorros. es el de los modelos
de relajación. En este tipo de modelos, se parte. de una condición inicial
consistente en una solución hidrodimimica de la ecuación estacionaria de
movimiento radial (para un gas politrópico). acopladas con un campo mag­
nético dipolar (o multipolar). La solución numerica de las ecuaciones de­
pendientes del tiempo gradualmente se acerca a un estado cuasi-estacionario
con características que se asemejan mucho a las de los chorros. En este caso,
se imponen condiciones de contorno de simetría tanto en el polo como en el
ecuador, y las ecuaciones se integran entre Ia superficie solar y unos 5-10R .;.
L'n trabajo pionero en esta línea es el de Endler (1971), que analiza un caso
isotermico. Posteriormente, Washimi et al. (1987), consideran la extensión
de aquel trabajo al caso politrópico _\'con simetría cilíndrica. Más reciente­
mente, Linker et al. (1990), realizan el mismo tipo de enfoque pero con una
geomet ría 3D.

v(.­
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En el enfoque de relajación temporal, un trabajo reciente muy intere­
sante es el de Wang et al. (1993) (WW93). Este trabajo, es una resolución
numérica de las ecuaciones MHD que presenta dos características nuevas muy
interesantes. Una de ellas es su flexibilidad, ya que se presentan resultados
para distintas configuraciones magnéticas: dipolar, cuadrupolar y hexapolar.
Pero además. las condiciones de contorno se situan en el tope de la región
de transición y en 15R9, representando una condición de contorno externa
mucho más alejada que en los intentos previos. Este trabajo sigue la línea
del trabajo previo por Steinolfson, Suess & Wu (1982) (8882), pero con una
diferencia muy importante. En su trabajo, 8882 mantienen la temperatura y
la velocidad constantes en la base del streamer y premiten a la densidad que
varíe 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 8882
las densidades finales que se obtienen sean considerablemente más grandes
que las iniciales, lo cual establece una diferencia cuantitativa importante con
el modelo de WW93. En su trabajo, 8882 utilizan esencialmente una solu­
ción de viento estándar de tipo Parker. En cambio, el trabajo de VVW93
conduce a flujos en los campos abiertos de los streamers, de densidad más
alta. y velocidad más baja que los flujos rápidos que provienen de los agujeros
coronales. Esto apoya la imagen general de los streamers introducida en el
capitulo 1, en referencia a su identificación como posible sitio de origen de la
componente lenta del viento solar.

Los modelos actuales generalmente incorporan términos de deposición
(le calor _vde momento lineal para lograr reproducir las características ob­
servadas en el viento solar. Ejemplos recientes de este tipo de modelos lo
constituyen los trabajos (le 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 simulación más realista de las propiedades de los
agujeros coronales y los streamers. En sus trabajos incorporan términos de
deposición de calor y de momento, logrando reproducir los vientos rápidos
del polo y más lentos en torno de los streamers. Asimismo, predicen una
transición del parámetro [3 de plasma al pasar de la zonas cerradas a las
abiertas, siendo {3> 1 en el interior del streamer.

Los trabajos descriptos más arriba, tanto aquellos basados en el enfoque
iterativo estacionario como los basados en el enfoque de relajación temporal,
representan importantes esfuerzos y contribuciones en el modelado de la coro­
na global y el flujo del viento solar. Los modelos más tempranos (ej: PK71,
8882) generalmente realizan diversas simplificaciones en las ecuaciones de los
modelos, y utilizaban condiciones de contorno que resultan poco realistas a
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la lux de las observaciones espaciales mas recientes. como las de la mision
Sol”). .-\ su vez, los modelos mas recientes (ej: CB93, \\'\\'93. “'98). debido
al creciente poder de :alculo numerico, generalmente enfocan el problema in­
corporando un gran número de efectos físicos, ¡modelando diferentes terminos
en las complejas ecuaciones ecuaciones .\ll'llÏ) que. resuelven numericamente.

En este contexto, hemos desarrollmlo tm modelo simple de. la corona.
incorporando comliciones de contorno observacionales realistas. l-Ïl modelo
desarrollado, es especialmente aplicable a la estructura coronal de gran escala
durante el mínimo de actividad solar. El modelo. estacionario _vaxisimetrico.
tiene en cuenta basicamente el balance entre los gradientes de presiones de
gas _vmagnética. El modelo incluve condiciones de contorno. derivadas en
forma semi-empírica, para el campo magnético en la base de la corona v
las temperaturas v densidades en el ecuador v el polo. Estas condiciones
son dmivadas de datos empíricos provenientes de observaciones _vanalisis
rt-wientes.

La motivación inicial del trabajo es entonces el explorar la capacidad pre­
dictiva de un modelo simple, inclu_vendosolo los efectos físicos considerados
mas importantes a priori, _vutilizando condiciones de contorno semi-empíricas
realistas. Predicimos a partir del modelo emisividades coronales en rangos
relevantes .vse compara con datos observacionales. a fin de verificar las validez
de las suposiciones realizadas y evaluar sus limitaciones.

En su implementación, el modelo se desarrolla a partir de un enfoque muv
diferente al de los modelos anteriormente descriptos. La solución de las ecua­
ciones se desacopla en sus componentes perpendicular _vparalt-slasal campo
magnético. El balance perpendicular es el responsable de la solucion para
la morfología del campo magnético, el balance paralelo es el responsable de
las soluciones de viento solar. Ambas componentes, resueltas por separado.
se incluyen luego en un enfoque iterativo para verificar la compatibilidad de
ambas soluciones.

El enfoque matemático para el balance perpendicular. difiere radical­
mente del de los modelos antt-ariores. En lugar de resolver directamente
las ecuaciones MHD, se recurre a un enfoque de. minimizack’m de tipo La­
grangiano. Este. enfoque considera basicamente el balance ent re los gradientes
de presiones de gas lvmagnética. Como resultado. se verifica que. la morfología
coronal global de mínimo solar (agujeros coronales en la zona polar _vun cin­
turon de streamers en el ecuador) pueda entenderse exclusivamente como un
balance entre estos dos efectos centrales. Para el balance paralelo tenemos
en cuenta la anisotropía en la distribucion de los protones. tal como se (le­
sprende de los resultados l'(-!(ïl(!lll(-ESdel Sol-IO. _vel efecto de la morfología del
campo magnético sobre el viento solar. Recurriendo a un mínimo de efectos
considerados, se pretende en particular reproducir la característica bi-modal
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del viento solar. En particular, verificamos la reciente hipótesis de Noci et al.
(1998), que propone que el viento solar lento podría deberse a propiedades
geométricas especiales de la divergencia del campo magnético alrededor de
los streamers.

En el capítulo 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
LvnI(los rangos espectrales más 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 electrónica

Comenzamos por exponer datos observacionales que utilizaremos como guía
(le nuestro modelo semi-empírico. El modelo básicamente utiliza condiciones
de contorno ecuatoriales y polares para las densidades electrónicas y las tem­
peraturas electrónicas _vprotónicas.

La densidad electrónica coronal puede estimarse midiendo la polarización
lineal de la LB, dellectada por efecto Thomson de los electrones coronales
sobre la emisión fotosférica (Minnaert, 1930; van de Hulst, 1950). Estas
inversiones asumen axisimetría, de modo que sus inferencias son más precisas
para los datos de mínimo solar a los cuáles nos restringiremos. A pesar de que
las densidades de plasma pueden también inferirse de mediciones de líneas de
emisión UV, estas contienen efectos combinados de densidad, temperatura,
velocidad, _vabundancia iónica, efectos difíciles de separar. Es importante
entonces para los modelos coronales semi-empíricos. incorporar información
proveniente de mediciones de LB polarizada, que dependen solamente de la
distribución de la densidad electrónica, y de la intensidad media fotosférica.

El producto de brillo polarizado, pB, se define como la intensidad total
de polarización lineal (Cranmer, 2001b). Empiricamente, el pB se deriva
de combinaciones de imágenes obtenidas de observaciones utilizando filtros
polaroid de diferente orientación. Los instrumentos coronales, como el UVC­
S/SoHO, están equipados con canales LB provistos de tales filtros, a fin de
obtener información sobre el estado de polarización de la LB observada.

IÏI ilizando estas técnicas, Guhathakurta et al. (1996) y Sittler & Guhathakur­
ta (1999) han derivado perfiles de densidad electrónica correspondientes al
mínimo solar (período 1973-1974), utilizando datos de luz blanca obtenidos
por la misión Ski/lab y por el observatorio de Mauna Loa. Sus datos, corre­
spondientes a alturas en el rango 1—5R3, son extrapoladas a mayores alturas
utilzando datos de mínimo solar de la misión Ulysses. Determinaciones de
densidades electrónicas de mínimo solar de otros autores, también a partir
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de datos de luz blanca, no difieren sustancialmente, excepto a muy bajas al­
turas. ('ranmer et al. (1999) han desarrollado un modelo de la region polar.
basada en datos de luz blanca del último mínimo solar (1996-1997) toma­
dos con el instrumento L'VCS/SOÍ‘ÍUÜÏIIaviolet Coronograpli Spectrome­
ter/Solar and l-leliosplieric Observatorv). Sus resultados, corespomlientes
al rango 1.5 —4.R,3, son consistentes con los de Guliathakurt..a et al. ('1996) _\'
Sittler tk:Guhathakurta (1999) por encima de ‘2R.7. .-\ alturas inferiores. las
determinaciones de Cranmer et al. (1999) son mayores. alcanzando diferen­
cias de factores de orden ‘2por sobre las anteriores. .\'o obstante, teniendo en
cuenta las dificultades involucradas en la inversión de los datos en las rela­

tivamente débiles regiones polares del Sol (Cranmer et al., 1999), el acuerdo
global es excelente.

Otros trabajos ol.)servacionales basados en difertmtes datos de mínimo.
llevan a resultados similares, como por ejemplo los trabajos por .-\llen (1973)
_vNewkirk (1967), ambos utilizando datos del Ski/lab. Sus resultados resultan
intermedios a los reseñados mas arriba, prol)al.)lement.edebido a diferencias de
calibraci(')n absoluta de los diferentes conjuntos de datos. Saito et al. (1977)
han utilizado el mismo grupo de datos calibrados que Sittler (K:Guliatliakm'ta
(1999), pero correspond¡entes a otro período. obteniendo resultados de orden
"¡/2 respecto de estos ultimos. .\'otamos aqui que Sittler et al. han utilizado
datos correspondientes a días durante los cuales el cinturón de streamers se
observó aproximadamente de perfil. de modo que la intensidad fue imrvor.
mientras que Saito et al. tomaron promedios de diferentes días. Otros tra­
bajos similares, como el de Munro k Jackson ('l977), presentan resultados
con igual o mayor nivel de acuerdo con Sittler et al. Más recientemente.
Romoli et al. (comunicación privada) han analizado datos de luz blanca del
L'VCS seleccioimdos para datos de la región de streamers del pasado minimo
solar, poniendo especial cuidado en la calibración de. los datos. Resultados
preliminares indican resultados que presentan un acuerdo aún mejor con las
det(-n'minaciones de Guhathakurta et al. (1996) _vSittler Ñ Culiatliakurta
(1999).

En relación a variaciones latitudinales, densidades de plasma derivadas
de datos de la misión Ulysses (1992-1994), muestran que la densidad de elec­
trones presenta poca variación latitudinal dentro (le la región polar. entre
las latitudes 90° —40°. En el rango 49° —20" las densidades crecen. inau­
teniendose luego estos altos valores relativos hasta la zona del ecuador. lÏn
base. a estas obsm'vaciones, Sittler (\'.Guhatliakurt a (1999) han desarrollado
un modelo semi-enmi'rico para las densidades del ecuador v el polo. obte­
niendo resultados en excelente acuerdo con Culiathakurt a et al. (1996) and
Guhatliakurt a 81,Holzer (1994).

Cranmer et al. (1999) han analizado estudios de lu7. blanca para los
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360° latitudinales alrededor del Sol, con paso de 12°, y para las alturas
1.75, 2.00, 2.25,2.5R®. 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 están 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 período de mínimo de 1973-1974. Su análisis muestra que la densidad
en los polos muestra poca variación latitudinal, como indican los resultados
anteriores.

Dada la naturaleza axisimétrica global de la corona solar durante el
mínimo de actividad, es esperable que la densidad electrónica presente el mis­
mo tipo de dependencia latitudinal que las imagenes de luz blanca (recorde­
mos que las imágenes de luz blanca son la suma de la intensidad colectada
en la línea de visión, debido a que la corona es ópticamente delgada en este
rango espectral). Asi, este tipo (le variación latitudinal es supuesta a priori
en diferentes modelos coronales, como el de Sittler & Guhathakurta (1999).
En este sentido, nuestro enfoque será algo diferente. Haremos uso de perfiles
de densidad polares y ecuatoriales derivados de observaciones. Luego mod­
elaremos la dependencia en función de las lineas magnéticas (en lugar de la
latitud). La dependencia con la latitud surgirá a posteriori, como resultado
de obtener la topología magnética a partir de nuestro modelo.

2.1.2 Datos observacionales: temperatura de protones
y electrones

Las temperaturas de plasma coronales pueden estimarse por observación de
los perfiles de las líneas de emisión, o por cocientes de intensidades de líneas
de diferentes iones. En el primer caso, el análisis del ancho de la línea provee
información sobre la dispersión térmica de la misma. En el segundo caso, los
cocientes (le intensidades se traducen a información de abundancias relativas,
delerniinándose la temperatura (le plasma como aquella compatible con las
abundancias observadas (a partir de cálculos de balance de ionización).

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 más frios que los protones e iones pesados,
según muestran los datos de los instrumentos UVCS (observando el rango
1.5 —SUR/O) y SUMER (observando el rango 1.03 —1.613€).

Ko et al. (1997) han deducido perfiles de temperatura electrónica polares.
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como función de la altura, a partir de ohsm'vaciones del instrumento SWÏC­
S/ Ulysscs. Sus resultados se expresan como una combinacion de dos leves de
potencias (Cranmer et, al., 1999)

T,.(r)= 10”K (0.35r“ +1.!) r-“r' (2.1)

Éstos resultados son consistentes con determiimciones derivadas de co­
cientes de intensidades (le líneas de emision de iones pesados. L'tilizando
datos de líneas de magnesio provistas por el instrumtmto SLÏMER/SUHO.
\'\'ilhelm et al. (1998) derivaron tenmtu'aturas electrónicas en la región haja
1.03 - 'l.GR».¿,para datos de mínimo solar (1996-1997). Sus resultados conlir­
man que los electrones son más fríos que los protones. .vque apenas superan
la tempt-n'atura coronal canónica de ltl'ïK.

Para condiciones coronales típicas. las estimaciones de la escala temporal
de expansion coronal resultan mayores que los tiempos característicos para
la ionización del hidrógeno v la recomhinación proton-electron (Withhroe
et al, 1982: Allen, Habhal K: l-lu, 1998). Esto es estrictamente valido en
las regiones ecuatoriales, donde las velocidades de expansión son menores y
las densidades mayores, en relación a las regiones polares. .\'o ohstante. las
estimaciones más detalladas de Allen. Hahhal (K:l-lu (1998) indican que la
distribución de hidrógeno neutro tiende a reflejar la distrihuci(')n prott'mica.
incluso en las zonas polares. Por eiemplo. a 2.5]? .nen un agujero coronal
polar. un átomo recien creado de. HI se moverá un centésimo de radio solar
antes de ser ionizado (Withhroe e.t al.. 1.082). En general. los analisis de
Allen, llahhal (K:l'lu (1998) confirman que las mediciones de. distrilnu'iones
de átomos de Hl, ¡nferidos de mediciones de la línea l-ll-Lvn , son una huena
guía para estimar las tmiperaturas protonicas. Sus resultados indican que
amhas distribucioims dehen ser similares en las zonas ecuatoriales. _vtamhien
en las regiones polares por dehajo de unos IÉR.. En los polos. .\' hor encima
de 3R .1, la distribución protónica "sigue" a la (le los atomos de lll. pero
alcanzando valores máximos alrededor de 20% menores que los de aquellos:
los lll alcanzan temperaturas mavores que 7)><ltl'llx' (ver tamhien ()lsen. l.eer
.\' l-lolzer. 1994: ()lsen k Leer. 1996).

En conclusión, el análisis de los perfiles observados de lll-lam pueden
utilizarse como un límite superior razonable para estimar las tt-unperaturas
protónicas, alcanzando estas temperaturas máximas un N 20% menores (¡lle
aquellas. En lo que sigue, las temperaturas que se. indican son las que se
derivan de estos análisis de perfiles de lll-Lvo Éstas son entonces [emper­
nhn'us cinéticus c (activas, que constituyen límites superiores para las teni­
peraturas reales (ya que, los perfiles observados incluyen ensanchamientos
causados por movimimitos no-termicos). .\'o ohstante estos ensancllamientos
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no-térmicos representan porcentajes minoritarios de los ensanchamientos ob­
servados. Las temperaturas efectivas indicadas entonces se relacionan con el

ancho observado en velocidad, según Tpi = (mH/kB)Vl2/e/2, lo cual incluye
los efectos iio-térmicos (ondas, proyecciones de velocidad del viento sobre la
línea de visión, etc.). Asimismo, y al igual que para luz blanca, la atmósfera
coronal es ópticamente delgada en este rango espectral. De modo que las tem­
peraturas determinadas corresponden a un promedio de la línea de visión.
Las determinaciones ecuatoriales y polares durante el mínimo solar presen­
tarán menor contaminación por proyección, debido a que la diferenciación
entre los polos y el cinturón de streamers resulta más claramente discernible
(i.e., los datos representan exclusivamente al ecuador, o los polos, en forma
más "pura”).

En la zona polar, las observaciones del UVCS, en el rango 1.5 —5114;,
indican un alto grado de anisotropía, asi como mayores temperaturas para
iones más pesados (apoyando los mecanismos de calentamiento corona] que
diferencian la masa molecular en favor de las especies más pesadas). Los
análisis de l-ll-Lya indican temeraturas de varios millones de grados para
los protones. Koh] et al. (1998) y Cranmer et al. (1999) han analizado
datos polares del pasado mínimo solar (1996-1997). Los anchos observa­
dos en velcidad (VI/e) crecen rápidamente de 190km/sec (TPLN 2.2MK) en
1.5R¿.¿¡,a 240km/sec (TM N 3.5MK) en 2.5%, luego disminuyendo lenta­
mente a 250km/scc (Tu N 3.8MK) en 4Ro. Estos resultados son verificados
por observaciones del instrumento (recuperable) gemelo del UVCS/SOHO, el
UVCS/Spartan-QÜ]. Kohl et al. (1996b) han medido perfiles de lll-Lya du­
rante 1993. Si bien no era un período de mínimo, analizaron datos polares
en momentos que los polos se hallaban dominados por agujeros polares muy
amplios, similares a los de minimo, en el rango 1.8-3.5R®. Encuentran tem­
peraturas protónicas máximas de hasta 5 —6MK en alturas de 2.0 —2.5RQ,
luego disminuyendo a 3.5MK en 3.5RO.

En relación 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 campaña más detallada de streamers ecuatoriales de mínimo
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 (TPLN 2MK) en 1.5119 y
195km/sec (TPL N 2.2MK) en 2.6RG. A mayores alturas, los anchos decre­
cen a 17(lkm/sec (TM N 1.75Mlx') en 3R® y 150km/sec (TPL N 1.35MK) en
4.5R9. 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 2%, 1.5MK en 4RQ).
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Recordtmios que los datos (le lll-Lvo que reseñamos, deben consider­
arse como cotas superiores para las temperaturas protónicas, alcanzando
estos ltimos valores máximos alrededor de 20-30% menores (debido al de­
sacoplamiento protón-lll, _val ensanchamiento no termico). Asi. nuestros
modelos de temperatura, guiados por estos datos, presentaran valores sis­
tenuiticamente menores (en un 20-30%) que los indicados por estos datos.

Existen también estimaciones de temperatura derivadas de (:ocientes de.
intensidad entre lineas de iones pesados, las cuáles no son afectadas por en­
sanchamientos no-tórmicos. Estas inÍieren temperaturas elt-sctrónicas. que
sirven como guías de las prott'micas sólo en la región ecuatorial (donde obser­
vaciones como las de la misión Ulysscs. indican un esctmario de termalización
ent re protones lvelect rones). Ejemplos de analisis de este tipo los const it uveu
los trabajos de .-\rnaud tk: Rollienllug (1985) }’.-\l'llílll(l¡KiRaymond (¡992).
Para los streamers de Julio de 1996, cuyos perfiles de lll-bm liemos anal­
izado previamtmte. Raymond et al. (1997) _\'Ï,i et al. (1998) ban analiza­
do cuidadosamtmte las abundancias de elementos pesados utilizando datos
del IÏ\'('S. Sus estudios indican un escenario aproximadamente liidrostatico
para el núcleo del streamer, en el rango 1.5 —2.5R.;, con temperaturas
(reales) máximas del orden de l.6.\ll\'. Este escenario cercano al equilib­
rio hidrostatico. es también confirmado por el trabajo de Gibson (1999b)
sobre st reamers ecuatoriales de mínimo solar. que indican lemperat uras sim­
ilares. Para los mismos streamers de Julio 1996, Raymond et al. (1997) _vl.i
et al. (1998) han tambien analizado el ancho de lll-Lvrr Logran estimar la
componente térmica pura, y los resultados son similares a los indicados por
cocientes de intensidades, indicando las tt-unperaturas máximas de |.G.\ll\'.
Así, adoptaremos estos valores máximos típicos para streamers, _\'supon­
dremos perfiles de tempt-rratura similares a los correspondientes a equilibrio
liidrostatico Los modelos ecuatoriales electrónicos seran iguales a los pro­
tónicos, dada la relativamente alta densidad ivbaja velocidad (¡ne se observa
en estas regiones.

En resumen, nuestros modelos de tempt-‘ratura presentaran las siguientes
características centrales observadas: fuertes anisotropías para los protones
en las regiones polares (con temptu'aturas perpendiculares significativamente
mayores), _vregión ecuatorial escencialmente ¡sotermica y proxima al equi­
librio liidrostático en las zonas cerradas de los streamers.

Con relación a las temperaturas paralelas. estas no pueden estimarse tan
dirt-Kttamente. L'n límite inferior razonable, es igualarlas a las temperat­
uras (¡electrónicasadoptadas. Este límite. inferior es fundamentado tanto en
consideraciones observacionales como teóricas. Por un lado, las mediciones
in-situ del viento solar extendido, muestran que T,¡ > T" (.\larsli et a|..
1982: Pilipp et al.. 1987). Por otro lado, los mecanismos de calentamiento
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coronal más postulados (complementarios a la conducción térmica) actúan
preferentemente en los protones. Estos mismos mecanismos de calentamiento
depositan más 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
dirección perpendicular, y similares a las temperaturas electrónicas. Consid­
eraremos entonces a los electrones escencialmente isótropos, y modelamos las
temperaturas paralelas protónicas iguales a las adoptadas para los electrones.

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

Finalmente, un comentario sobre la determinación 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 fotósfera. Sin
embargo, podemos inferir una idea de la localización del pico del streamer, a
partir del analisis de intensidades de distintas líneas. En la zona ecuatorial,
las observaciones de streamers de Julio 1996 con UVCS, muestran que el an­
cho de lll-Lyn' comienza a decrecer con la altura en forma clara a partir de
N 2 —2.5R3, estando este hecho probablemente conectado con la localización
del pico del streamer. Esto se verifica también con observaciones de lineas de
oxígeno. Estas 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 posición 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 2%, indicando probablemente
la localización del pico del streamer.

2.1.3 Hipótesis y ecuaciones básicas
Como se describió en el primer capitulo, durante el mínimo del ciclo solar
la corona presenta una estructura magnética relativamente simple. Las lati­
tudes polares se encuentra dominada por líneas magnéticas abiertas, mientras
que la región ecuatorial se encuentran dominadas por el cinturón de stream­
ers ecuatoriales que se alza sobre la linea neutral ecuatorial. Estos streamers
ecuatoriales de mínimo solar son estructuras muy estables (observadas du­
rante meses), que consisten en estructuras cerradas en forma de “casco”,
con su pico localizado en alturas en el rango 1.5 —2.5119. 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 inierplanetaria (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

mínimo solar, nuestro modelo será estacionario y axisimétrico. Con el ob­
jeto de reproducir la estructura de gran escala, sin interesarnos en efectos
microsuipicos, planteamos nuestro modelo en el marco de la aproximación
magnetohidrodinamica de plasma, como es habitual en modelos de gran es­
cala coronal. En nuestro modelo tendremos en cuenta las fuerzas resultantes
de gradientes de presión de gas, gravedad. fuerza de Lorentz, _\'efectos in­
erciales del moviento del viento. Así, el balance. de fuerzas en estado esta­
cionario, será descripto por la siguiente ecuación general

= 1VtP+pvw=—me+;4vaxB um
donde [-3es el tensor anisótropo de presiones. V es la velocidad Inacl'ost'ópica
neta del plasma a lo largo de las lineas magnet ¡cas (representando movimien­
tos netos de plasma, _\,'no el movimicmto de giro microscópico en torno (le
las lineas), —V<I>!,= g = —(G.rlÍg/1'2)er es la aceleración graritacional del
Sol (siendo e, el vector unitario radial), _\'B es el campo magnético. El ten­
sor (le presiones puede escribirse convenientemente en una base de. vectores
unitarios, paralelo y perpendicular a las líneas de.campo magnético. segun

P = pl ese, + pl (6 —eses) ("2.3)

donde r5es el tensor identidad, y es E B/[BI es el vector unitario tangente a
las líneas magnéticas. Suponiendo axisimetría, es (lecir 0/06) E () en coorde­
nadas esféricas (r,t9, gb),el campo magnético puede escribirse en función del
pottmcial vector A como

1 Ü(S(!Il(t9).-l¿,,)e _ 100.40) e” (2.4)B: = «a _ r
VXA meoil rmMm 09 r m

donde [e,.e0,e,,,] es la base (le cordenadas esféricas. Para el campo mag­
net ico. haremos uso de.condiciones de contorno derivadas observacionalment e

de magnetogramas del pasado minimo solar. La Figura 2.1(a) muestra un
magnetograma del observatorio de Kitt Peak, correspond¡ente a .lulio de
1996. La intensidad del magnetograma es proporcional a la intensidad (le
la componente radial del campo magnético en la fotósfera. El eje .1:indica
longitudes ,\'el eje y latitud, desde el polo sur (límite inferior) al norte (límite
superior). Pueden verse manchont-asblanco-negros. que indican regiones ac­
tivas intensas, pero localizadas, donde. el campo se desvía fuertemente del
perfil promedio de gran escala. llemos seleccionado un período 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), así como el mejor ajuste a los datos
(trazo continuo), que resulta ser

Br(r : 119,0) = Bo cos”(0) (2.5)

donde p = 7 y Bo N lOG. La componente radial del campo magnético varía
entonces latitudinalmente entre un máximo de N 10G en el polo y un mínimo
de 0G en la línea neutra ecuatorial.

Human")[Emus]

O

anuaa [agua]

(b) Perfil promedio de datos sin re­
giones activas intensas (diamantes)
y mejor ajuste a los datos (trazo fi­
no)

Magnetogramatomado por el
observatorio Kitt Peak, Julio 1996

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

A partir de la suposición de axisimetría, se demuestra que la siguiente
cantidad es constante a lo largo de cada línea magnética

A E r sen(0) A4, (2.6)

Haciendo uso de la ecuación (2.5), podemos integrar en latitud (ángulo
9) la componente radial de la ecuación (2.4) en la base de la corona. De esta
forma inferimos los valores del potencial magnético AMRO, 9) en la base de la
corona. Luego, utilizando la ecuación (2.6), podemos deducir la dependencia
latitudinal de los invariantes de línea magnética, obteniendo

A(r = RQ, 0) = Aeq [1 —cosp+1(0)] (2.7)

Aeq E BORG2/(p+
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Así, el valor de .-l crece monótonaint-nite desde la linea radial polar (.—l= (l).
hasta un valor máximo en la base coronal ecuatorial (.-l = .-l,.,,). lÏtiliyaretnos
el invariante de línea .-l como una variable central para nnest ro metodo de
solución del balance de fuerzas perpendiculares a las lineas (le campo mag­
net icas.

2.2 Balance perpendicular de fuerzas

Comenzamos nuestro modelo aspirando a describir la estructura global de la
corona de mínimo solar. agujeros coronales polares _vcinturon de streamers
ecuatoriales. Como el plasma coronal es un mu_vbuen conductor. se verili­
ca el "congelamlento" de las líneas de. campo. De modo que la estructura
magnetica sigue al balance de fuerzas del plasma, ,v puede entonces hallarse
resolviendo el balance de fuerzas del plasma en la dirección perpendicular a
las líneas de campo.

.-\ tal Íin, como primer paso del modelado, despreciaremos inicialmente
los efectos inerciales del viento en la estructura magnética global. Dentro
del cinturón de streamers, las velocidades netas son nulas. (lebido a que el
plasma se encuentra confinado magnet¡camente y no exeprimenta el gradi­
ente de presión con el medio interestelar. Como se menciont') en el Cap. l.
la componente lenta del viento solar se observa en las latitudes cercanas al
ecuador. Esperamos entonces que en torno de los streamers el viento solar
sea relativamente lento, y que los efectos (le inercia sean mucho menos impor­
tantes, que los (le gradiente de presión v fuerza magnética, para determinar
la morfología magnética (le los streamers. Posteriormente. encontraretnos
soluciones de viento solar en el marco de nuestro modelo. _vveriÍit-aremos
esta suposición. En las zonas polares. las observaciones indican que deben
esperarse muy bajos valores del .3 = pum/p“ de plasma. donde esperamos
entonces que la estructura sea dominada por fuerzas magnéticas. Posterior­
mente. desarrollaremos un procedimitmto iterativo a lin de evaluar el electo
de la inercia del viento sobre la estructura magnética. Despreciando entonces
los electos de inercia, el balance de fuerzas puede escribirse como

o = —vp_._+/) g+ LW x B) x B+ de"(p' —])_¡)+e,.B Í) ("2.8)477 (ls ds B

donde s es la distancia a lo largo de las líneas magnéticas, y hemos descom­
puesto la divergencia del tensor de presiones en un gradiente de la presión
perpendicular. y dos términos proporcionales a la diferencia (pl —p, ). uno
paralelo a las líneas magnéticas (:x es) _votro perpt-endicular a las mismas
(x ¿9‘ II e"). En las regiones internas del strt-aamer, ,v alredt-Klor de los(ls
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mismos, se observa un incremento de intensidad de luz blanca, que indica
densidades más altas que en los polos. Esperamos que en estas zonas ecu­
atoriales las colisiones juegen un rol más importante, y supondremos que
el tensor de presiones se vuelve anisótropo 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
isótropo. En cambio, en los polos se observan desviaciones significativas de la
isotropía. No obstante, debido a los bajos valores de B, esperamos que en los
polos el rol de la anisotropía de la presión de gas sea poco importante para
la estructura magnética que resulta del balance perpendicular de fuerzas (no
asi, según veremos, para las soluciones de viento solar, que surgen del balance
paralelo de fuerzas).

Consideraremos entonces que los términos proporcionales a (pu —pi) no
serán 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 sólo los términos inerciales sino tam­
bién los efectos de la anisotropía, que según veremos son relevantes para el
balance paralelo. Nuevamente, los efectos de la anisotropía sobre la estruc­
tura magnética serán evaluados a postriori, junto con los efectos inerciales,
desarrollando un esquema iterativo. De estas consideraciones, para obtener
una solución a la estructura coronal global, aproximamos entonces el balance
de fuerzas por l

0=—Vp+pg+%(VxB)xB (2.9)
donde p simboliza ahora la componente perpendicular del tensor de presiones.
Para obtener una solución del balance de fuerzas (lado por la ecuación (2.9),
la descompondremos en sus componentes perpendicular y paralela a las líneas
magnéticas. Para esto, es matemáticamente conveniente introducir la base
no-ortogonal de vectores uitarios definida por

[ee]=[Lï1')1l—
donde e, es el vector unitario en la dirección radial, y en es el vector unitario
en la dirección perpendicular a las líneas magnéticas (siendo A un invariante
de línea magnética, evidentemente VA es perpendicular a las mismas). A­
corde con el uso de esta base, consideraremos a la presión en función de las
variables (14,7“),en lugar de las usuales (730). Escribimos ahora el gradiente
de presiones en esta base en forma explícita, de manera que el balance de la
ecuación (2.9) se escribe

(2.10)
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0p) e +)%e -—@07‘ ,1' ’ ar T ‘ (9.4

El lado derecho de esta ecuación es eridentemente perpendicular a las
líneas de campo magnéticas. Tomando (mtonces el producto interno de esta
ecuación con el vector uitario es E B/IBI, obtenemos la componente paralela
de la misma

)Vr-t+4]—F(VxB)><B (2.11)

Ï) + Ezn (2.12)¡l07' ' p or

relación entre presión _vdensidad válida a lo largo de cada línea nmgnótica.
Reenmlazando la ecuación (2.12) en el balance de fuerzas (le la (-scuacit'm
(2.11). _\'haciendo uso de la axisimetría del campo magnético. obtenemos
para el balance perpendicular de fuerzas

(VXB)Ú (VXB)0) =(-Bae,+Breg) = e“(7p

(9A

Tomando la componmite radial (o la tangencial) de la ecuación (2.l3), _\'
utilizando las ecuaciones (2.4) y (2.6), obtenemos la siguiente forma escalar
del balance perpendicular de fuerzas

(2.14)

2.2.1 Formulación variacional del problema
Para resolver el balance perpendicular de fuerzas expresado por la ecuacion
(2.14). seguiremos un enfoque del tipo de minimizacit'm Lrigraarqinnn. Con­
st ruimos el siguiente funcional integrado sobre todo el volumen coronal l'

. FÍÏ"J: 'l —-' 2.2'
Í d r [si [)(Il4)] ( 1))

Extremaremos este funcional, variándolo respecto del campo de poten­
cial magnético AG,_\v'con condiciones de contorno fijas. Encontrartmros que la
ecuación (2.14) es precisammrte la condición que los campos deben cumplir
a lin (le ext..rernar este funcional. De esta forma, para hallar el campo mag­
nótico que resuelve la ecuación (2.14), minimizar-(unos el funcional (lado por
la ecuación (2.15). Escribimos la \'ariaci(')n inÍinitesimal (5L del funcional.
debido a una variación infinesimal (ll-lc,del potencial magnético. ('(nuo
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BróBr + 80630 _
477 ¿pm A) (2.16)

_ 77/2 Rlnux

0L E / / (17'(.107‘25en(0)o nG

Utilizando la ecuación (2.4) podemos expresar el campo magnético en
términos del potencial magnético, de modo que los términos dentro de la
integral de 6L se pueden escribir como

1 6(sen(l9)A4,) 8(sen(6)6A4,) + 1 Ü(TA45)8(76A4,)BróBr + BoóBg =
“sen-¿(0) 80 60 r2 87' (97‘

(2.17)

. 8p
0p(r, A) = a—A(7‘,A) 1' sen(0) ¿Ao (2.18)

.-\lsustituir estas expresiones en la ecuación (2.16), podemos integrar por
partes los dos términos provenientes del campo magnético (ecuación (2.17)),
a fin de extraer los factores 6.44,fuera de las derivadas 8/80 y 3/67: Para esto,
debemos especificar las condiciones de contorno sobre el potencial vector. Las
condiciones de contorno serán consistentes con una estructura dipolar como
la esquematizada en la Figura 2.2.

Como se describió en la sub-sección 2.1.3, la condición de contorno en la
base de Ia corona sobre el campo magnético B, implica para el invariante de
línea .4 la condición de contorno de la ecuación (2.7) en la base de la corona.
El valor de A crece monotonamente desde la linea radial polar (A = 0), hasta
un valor máximo en la. base coronal ecuatorial (A = Aeq). De esta forma, la
línea sepamtriz, delimitando la separación entre la zona cerrada y abierta,
estará caracterizada por un valor crítico intermedio A = Ac, como se indica
en el esquema de la Figura 2.2.

La línea separatriz es cerrada, alcanzando el ecuador en la posición rpm,
del pico del streamer. De la ecuación (2.7) y la definición del ¡nvariante
.4, deducimos la condición de contorno sobre A4,en la base de la corona, y
obtenemos

AW=R@,(9)= B°R0 (2.19)p + 1 sen(0)

que crece de 0 en la línea polar a BoRe/(p + 1) en la base coronal ecua­
torial. Acorde con estas consideraciones, las condiciones de contorno que
aplicaremos sobre Ad,durante la minimización del Lagrangiano L, son

6A0(1'=R@,9) = o (2.20)
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Figura 2.2: Esquema de una configuración corona] global.

7"¡44,039 = (l) = K : U (2.21)

,i ‘44)(T79 : : ‘ÁP7 7.> lipico

9 .‘J, t} A“ e

("Liga-(51420: 9 = W/Q) = 0 , r < rpm. (2.23)

Mfitmxfl) :0 (2.24)
07'

Estas condiciones especifican (en partes complementarias de los limites de
la corona) los valores del potencial vector o sus deriwrdas. La ecuador] (2.20)
mantiene fijo e] valor del potencial en la base corona] dado por la ecuacion
(2.19). Las condiciones de contorno restantes se con'iprenden teniendo en
cuenta la dependencia del campo magnético con el potencial magnético, ver
ecuación (2.4). La condición de contorno de la ecuación (2.21) mantiene fijo
el valor de 7:44,= K constante en la línea polar7 a fin de mantener el campo
magnético completamente radial en todas las alturas polares (ver segundo
término de la ecuación (2.4)). El valor K = Osurge de la ecuación (2.19).

Análogamente, la condición de la ecuación (2.22) fuerza al campo map;­
nético a ser puramente radial en la zona ecuatorial por encima del pico rm“,
del streamcr. A su vez, la condición dc la ecuación (2.23) fuerza al campo
magnético a ser puramente tangencial en la zona ecuatorial por debajo del
pico rpm, del streamcr. La posición del pico del streamm; rpm sera lija­
da incialmentc en forma arbitraria, y será variable durante la minimización.
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Finalmente, la condición de la ecuación (2.24) fuerza, al campo a tornarse
completamente radial en el punto de grilla radial máximo Rm“.

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

(V—XB—)Ó-Tsen(0) } (2.25)
17/2 Rm“ t

6L = / / dr (.10rzsen(0) ¿A45{o Ro 47r

Vemos que para que L sea extremo, es decir, para que 6L = O para toda
variación infinitesimal (arbitraria) del potencial magnético óAÓ, las expre­
sión entre llaves debe ser idénticamente nula. Esta es precisamente la
misma condición que impone el balance perpendicular de fuerzas dado por la
ecuación (2.14). El funcional L suma diferencias de dos cantidades definidas
positivas, de modo que su extremo será un mínimo. Así, la minimización
del funcional L con respecto al potencial magnético Ao, lleva a establecer el
campo magnético correspondiente al equilibrio.

Para realizar la minimización, comenzaremos con una distribución inicial,
completamente arbitraria, para el campo A00",0). Luego, introduciremos un
campo de variaciones pequeñas 614.1,(7',0) y evaluaremos el cambio en L, bus­
cando direcciones de decrecimiento de L, hasta alcanzar algún criterio de
convergencia para esta minimización. Para evaluar L en cada paso, pre­
cisamos de un modelo para p(r, A), la presión como función de la altura a
lo largo de cada línea magnética. En la próxima sección desarrollamos un
modelo semiempírico simple para el campo de presión de gas.

Una vez que la minimización haya sido implementada, obtendremos los
campos del equilibrio entre la presión de gas y la fuerza magnética, es decir los
campos p('r,t9) y A¿,(r,0) correspondientes al equilibrio. Podremos entonces
obtener el campo magnético corona] B(r,0) a partir de la ecuación (2.4).
Este resultado puede ser usado entonces para “trazar” las líneas de campo
magnéticas, y luego calcular derivadas direccionales paralelas a las líneas. En
particular, podremos calcular las derivadas de presión en la ecuación (2.12).
y calcular así la densidad de masa.

2.2.2 Modelo semi-empírico de presión
Modelamos la presión en forma semiempírica. Utilizaremos perfiles de presión
derivados de observaciones, pequaü‘) en el ecuador y ppo¡e(7‘)el polo, que
detallamos en la próxima sección. Representaremos la transición de presión
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creciente del polo al ecuador, que se infiere de las observaciones de densidad
_vtemperatura, de la siguiente forma

PU? A) = ppolel’") + [pequalm _ ppoleÜ‘H ©(A) (2-26)

donde A es el invariante de línea magnética) y la función (DH), es una función
continua que toma valores constantes a lo largo de cada línea magnética.
Modelaremos esta función de modo que valga (I) : 0 en el polo, Cl)= 1 en
el ecuador, y crezca monótonamente entre ambos limites. Utilizaremos en
particular la. siguiente función

_ 1+ expl-(slml —¿LJ/AW]
“ 1 + (3xp[—(.—l — Ahi/141,1]

(NA) (2.27)

Ono

OM) .0.O.0 4*»on

,TÏWFF

l

.0 l\)
}> Ï

Del .
0.o 0.2 0.4 oe oa 1.o

A/Aeq

Figura 2.3: Dependencia del modelo de presión con el invariante de línea .-’l.

La Figura 2.3 muestra. CDcomo función de A/Ac. Como vimos, :l/¡ln = (l
en el polo, A : Aeq : l en el ecuador, y toma algún valor intermedio
¡ln/Am, para la línea separatriz, ver Figura 2.2. La función (I)depende de dos
parametros, Ah y Aw, que indican valores de A para dos lineas magnéticas
en particular. El valor Ah corresponde a la linea magnética que se emuentra
en la zona media del gradiente de presión, es decir (NA/L) = 0.5. El valor
4-1.“.mide el ancho (en valores de de la región sobre la cual la presión
se modifica significativamente l\vlás especificamente: <Ï>(.—'l¡,l—Am) z 0.2.3 ¡v
CNA/L+ Am) z 0.75. Para el ejemplo de la 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 Ac, Ah, y Ah :l: Aw, que detallamos en
el siguiente parrafo.

De las definiciones del invariante A(r, 0) y la expresión de la componente
radial del campo magnético en función del potencial magnético (ver la e­
cuación (2.4)) es sencillo demostrar que el cociente Ac/Aeq mide la fracción del
flujo total de campo magnético que corresponderá a la zona de campo inag­
nético abierto (lineas con A < Ac). Esta fracción de flujo magnético abierto
¡lc/Am, será uno de los parámetros libres de nuestro modelo (recordemos
que el valor numérico de A“, ha quedado determinado de las condiciones de
contorno magnéticas). Así, el modelo tiene tres parátros libres: AC,Ah y Aw.
Como ejemplo, el esquema de la Figura 2.2 toma los valores AC/Am,= 0.8,
.-lh/rlc= y Ah/(AC- Ah)=

Los valores numéricos para estos tres parametros libres, surgirán al in­
tentar reproducir con nuestro modelo las características 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 sección anterior, nuestro modelo hace uso de condiciones
de perfiles derivados de observaciones, para la presión del ecuador y el polo:
pequaü') and pp0¡e(r). Para esto, utilizaremos las observaciones de densidad
y temperatura que hemos detallado en las secciones 2.1.1 y 2.1.2, infiriendo
la presión a partir de la ecuación de estado para un gas ideal. Las determi­
naciones de densidad y temperatura son a su vez dependientes de modelos
simples (generados específicamente en cada análisis observacional), de modo
que los perfiles pequü(r) and ppolev) resultantes son semi-empíricos.

Las densidades electrónicas pueden estimarse de observaciones de luz
blanca polarizada pB. Como explicamos en la sub-sección 2.1.1, la inversión
que se realiza para determinar estas densidades hace uso de la suposición de
axisiinetría, aproximadamente válida en mínimo solar. De los diversos re­
sultados observacionales correspondientes a los pasados dos mínimos solares,
que comentamos en la sub-sección 2.1.1, adoptaremos los resultados de Sit­
tler & Guhathakurta (1999). Sus densidades en el ecuador y el polo pueden
aproximarse por la expresión

Nam = ale""/T7‘_2[l + (13/7’+ a4/r2 + (lá/Tal (2-28)

con la distancia heliocéntrica r dada en unidades de radio solar (que uti­
lizaremos de aquí en más, a menos que se indique lo contrario). Estas
expresiones se comportan exponencialmente muy cerca de la base corona],
donde esperamos que el plasma este en equilibrio hidrostático (altas frecuen­
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Figura 2.4: Perfiles de densidad en función de la altura derivados dc obser­
vaciones, para el polo (trazo fino) v el ecuador (trazo grueso).

Región (1,][X 105cm‘3] a? (L3 (1,4 añ
Ecuador 3‘26 3.67 4.89 7.6] 5.99

Polo 1.29 4.80 0.30 —7.Íl.7 12.32

Tabla 2.l: Valores numéricos de los parámetros utilizados en los perfiles de
densidad en el ecuador y el polo.

cias colisionales y bajas velocidades netas). _vdecaen como 1/7‘2 muy lejos
del Sol. Las constantes ai=1,__,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 máximas de unos 512,5),los ajustes a alturas mayores han
sido determinados utilizando mediciones in-situ de Ulysses, a distancias del
orden de 1UA N 215R3 (Sittler & Guhathalmrta, 1999). No obstante el
interés de nuestro modelo es la región 1 —SRQ.

En la sub-sección 2.1.2 discutimos las observaciones de temperal ura. desta­
cando las anisotropías observadas, que conducen a anisotropias de presión.
Las observaciones que utilizaremos corresponden a distintos trabajos, y hemos
desarrollado modelos propios que resumen la diversa información semi-empírica
disponible. Para los cálculos 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 líneas de campo magnético, en el polo
y el ecuador. Hemos por lo tanto incorporado características centrales indi­
cadas por las observaciones: fuerte anisotropía de la temperatura protónica
en el polo (con temperaturas perpendiculares mayores que las paralelas) e
isotropia en la zona ecuatorial.

6.o x1 of3 ' ' I 3K ' I ' ' ' v - u

5 .0 ><l 06 ‘ 3K TD:.CFÍ\=Te.crll _v .polc

‘ï' —-—-Tpup°¡.—T..poi.|—' 6 - -'-- Hydrostatic equilibrum_
(n X1 O A Polar Electronobserv.
E.) 3K>< Polar and Equatorial F’ :ton observ.
3 6 _ _
É 3.0 ><1Oa
E 2.0x1 06 — —
G.)

HA .

1.0x106 - .......... _. _
‘ ‘A ‘ ‘ 73‘ ——_

E " — — - * — — — — _ _ _ _
o I l I A l

o 2 4 6 8 1o
r/Rsu

Figura. 2.5: Perfiles de temperatura en función 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. línea magnética crítica.

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

(a+1)
Ua —+—bra + (1 — b)7‘—fi

(7‘ — 1)2615p(—(7" — 1)/A7")

(rmmc — 1)Ze:1:p(—(7“mmc— 1)/A7')'
(2.29)

El primer término consiste basicamente en dos leyes de potencia7 dando
una función que empieza en el valor T0 en la base coronal 7" = 1, crece
rapidamente con una ley de potencias r5, alcanza un máximo no lejos de
la superficie del Sol, luego decreciendo con una ley de potencia -mas suave­
ra. La constante a permite cambiar el máximo de temperatura alcanzado
por el perfil si modificar los comportamientos asintóticos cerca y lejos de la
superficie solar 7"= 1.

TU) = + T1
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protones electrones protones electrones
polares polares ecuatorialt-ts polares

Tn 8 x 105K 8 x 105K 8 X 105K 8 ><105K
n 0. (l. Ü.l 0.1

I; (1.23 0.23 0.47 (HT
J 6.6 G.6 G.6 G.6

(r 0.7 (1.7 0.55 0.55

Tl 3XlÜGK 0. 0. (l.

AT lR..;,

Tabla 2.2: Valores numéricos de los parametros utilizados eu los perfiles de
tempmatura en el ecuador y el polo.

El segundo termino principal comienza en el valor cero en la superlicie
solar, crece cuadráticamente a bajas alturas, luego decrece exponencialmente
a alturas mayores. Este término nos permite imponer un crecimiento rapido
a temperaturas mas elevadas y en un rango mas ancho (le alturas. como se
observa en la región polar (pei. con el I'\'('S). lÏstos picos de temperaturas
más elevadas seran (le orden T1, y el parametro Ar gobierna el ancho de
alturas sobre, la cual existen estas tempt-u'aturas mas elevadas. Este segundo
término sera utilizado sólamente para la temperal ura polar perpendicular de
los protones. Para los demas perliles tomaremos T1 = t). En todos los casos.
tomaremos una única potencia .J’= G.6 _\'un único ralor Tn w 8 x 105K. de,
modo que todos los perfiles serán asintót¡camente iguales al acercarnos a la
superficie. solar 7' = 1. En la Tabla 2.2 indicamos los valores numéricos (le
todos los parametros utilizados en los perfiles de tmnperaturas de.electrones
y protones, tanto perpendiculares como paralelas. en el ecuador _\'el polo.

Para los protones de la zona polar los perliles de tmnpmatura perpen­
dicular alcanzan temperaturas máximas del orden de N 5 x l()"l\' en alturas
del orden de. 7' w 2.5R .¿. Esto es consistente con las ohsm'vaciones de l'­
\'C‘S/SoÍ-Í()(indicadas con asteriscos), que discutimos en la sección '2.I.‘2. l'Ïl
modelo para la temperatura protonica pmpendicular en el polo esta repre­
sentada por la línea.continua (le trazo Íino en la Figura

En la zona ecuatorial, hemos seleccioimdo los valores (le los distintos
parametros no solo para. que los perfiles sean consistentes con los datos ol)­
serracionales, sino también para que se parezcan a un perfil liidrostatieo en
las zonas cerradas (lel streamer. Como hemos discutido en la seccion 2.l.'2.

estudios detallados de streamers ecuatoriales de mínimo solar (Raymond et
al.. 1997: Li et al., 1998: Gibson. 1909h). indican que en estas regiones los per­
Íiles de tenmeraturas son consisttmtes con una situacion cercana al equilibrio
hidrostatico, alcanzando t.emp(-:rat.uras máximas del orden (le ‘l.6 x '|()“l\' en



Capítulo 2. Modelo Global de la Corona Solar 50

posiciones del orden (le r = 1.5RG. Bajo equilibrio hidrostático, el gradiente
de presiones es completamente compensado por la gravedad, y de la ecuación
(2.9) obtenemos dp/dr = —m,,go ne(r)/r2, donde ge es la aceleración graví­
tatoria del Sol en su superficie. Utilizando los perfiles ya derivados de densi­
dades ecuatoriales, obtenemos el perfil de presión hidrostática por integración
directa.

ne(r)
T2

r

12(7‘)= po - mpgo / dr (2.30)Ro

Para fijar el valor de po, requerimos que la presión resultante a una cier­
ta altura de referencia ro sea consistente con las temperaturas y densidades
observadas a esa altura. Con esta presión, y los perfiles de densidad, obten­
emos los perfiles de temperatura consistentes con equilibrio hidrostatico La
Figura 2.5 muestra la solución hidrostática compatible con las densidades
ecuatoriales de la Figura 2.4 como una línea punteada-rayada. El modelo
de temperatura que utilizamos para el ecuador está indicado cómo un trazo
continuo grueso, que presenta un perfil cercano a la solución hidrostatica.

Como se discutió en la sección 2.1.1, las determinaciones observacionales
(le temperaturas cinéticas ecuatoriales provenientes de análisis de anchos de
HI-Lyo , mostrados como cruces en la Figura 2.5, tienden a ser mayores
que los valores correspondientes al modelo hidrostático. Los perfiles de línea.
están afectados por ensanchamientos no-térmicos, y constituyen en realidad
límites superiores para el ancho térmico. Los valores determinados a partir
de cocientes de intensidades de lineas de iones pesados (no afectados por
efectos Ilo-térmicos), tienden a ser sistemáticamente 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 hidrostático. Teniendo estas consideraciones en cuenta, y dadas las
relativamente altas incertezas (N 30%) de las estimaciones de temperatura
basadas en análisis (le perfiles de líneas de emisión, 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 región sea razonable suponer isotropia y temperaturas electrónicas simi­
lares a las protónicas. La misma suposición de isotropia e igual temperatura
de electrones y protones, es razonable en la zona ecuatorial pero por encima
del streamer, en la zona (le viento lento, tal como lo indican las observaciones
de la misión Ulysses en la región ecuatorial extendida.

Para las temperaturas electrónicas en los polos, seleccionamos los parametros
que nos llevan a un mejor ajuste con las observaciones reseñadas en la sección
2.1.2 (Ko et al., 1997: Cranmer et al., 1999). El modelo se indica como línea
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rayada. _vlos datos observacionales como triángulos.
Con relación a las teim)eraturas paralelas. estas no pueden estimarse tan

directamt-inte. Un límite inferior razonable, es igualarlas a las temperat­
uras electrónicas adoptadas. Este límite inferior es fundamentado tanto en
considoraciones observacionales como teóricas. Por un lado, las iiit-Kliciones
in-situ del viento solar extendido, muestran que T¡,¡ > T, (.\larsli et al..
1982: Pilipp et al., 1987). Por otro lado, los mecanismos de calentamiento
coronal más postulados (complementarios a la conducción térmicas) actúan
preferentemente en los protones. Estos mismos ¡mecanismosde calentamiento
depositan mas energía en temperatura cinet ica perpeiulicular que en paralela
(Cranmer et al., 1999). Por lo tanto, (-isperamosque las tempta‘aturas parale­
las polares sean mucho menores que las altas temperaturas observadas en la
dirección perpendicular, y similares a las temperaturas electrónicas. Consid­
eraremos entonces a los electrones est-.encialmente isót ropos, v modelamos las
temperaturas paralelas protónicas iguales a las adoptadas para los electrones.

Finalmente. modelamos la transición de densidades v temperattu'as en
función de las líneas de campo magnéticas, de la misma forma que lo hacemos
para las presiones en la ecuación (2.26). De esta forma, los perfiles (en función
de la altura) a largo de la línea crítica .-l,.(que separa la zona cerrada de la
abierta) coinciden con los perfiles ecuatoriales que hemos discutido. .-\sí. no
habra variación latitudinal apreciable dentro de la zona cerrada. donde las
variables dependerán l.)asicamente de la altura. Esto es consistente con las
observaciones de st reamers coronales, disctttidas en las secciones 2.1.1 _v2.1.2.
que indican que las las temperaturas lv (lt-EIlSl(l'zl(l(-ESno muestran drásticos
cambios latitudinales en la región cerrada de los streamers.

Habiendo descripto los modelos semi-(unpíricos polares _vecuatoriales del
modelo, en la próxima sección describimos la implementación numórica del
problema de minimización Lagrangiana.

2.2.4 Implementación numérica
Para llevar a cabo la minimización del Lagrangiano dado por la ecuación
(2.15), discretizamos la corona con una grilla lija de N, puntos radiales .v N},
ptmtos latitudinales. El Lagrangiano es un funcional del campo .-l(r.9) =
.4.¡,r sen(0), es decir del campo A4,,_vaque (r, 0) constituyen una grilla Íija).
Su versión discretizada es entonces una función de N = N, ><No variables
.-l,¡,(i,.j), donde IÏ = 1, .., No lv j = 1, ..,.\7,.. .-\si', el problema de minimizar
el balance perpendicular, se transforma en el problema de minimizar una
función de N variables.

Los algoritmos de 7n1Ïmï7n1Ïzac1Ïónmulhrlhnensimml (como se denomina a
este tipo de problmnas) pueden dividirse en forma general en dos grandes ('al­
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egorías, dependiendo del uso (o no) de las primeras derivadas de la función a
minimizar. Nosotros haremos uso de las primeras derivadas, basándonos en
un algoritmo muy robusto de este tipo, conocido como algoritmo de Pola/c­
Ribiere (Numeiical Recipes, 1997). Los N valores del campo A4,son tratados
como un único vector perteneciente a un espacio N-dimensional. Partien­
do de un valor arbitrario para este vector (que definen la. condición inicial
del campo magnético), se propone una variación ¿Ada(también un vector de
N componentes). Luego, se realiza una. minimización uni-dimensional a lo
largo de la dirección que 6A,» define en el espacio N-dimensional. Es de­
cir, buscamos el valor del escalar /\ para el cual el funcional L presenta un
mínimo en el sub-espacio Ad,+ /\ 6AÓ. Partiendo de este punto del espacio
.rV-(limensional. se elige otra dirección (Mo, lvse repite el procedimiento. min­
imizando a lo largo de otra dirección. El proceso continúa hasta alcanzar el
mínimo global.

La elección 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 función 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
seai'ch). Referimos al lector al Capítulo 10 del libro Numerical Recipes (1997)
para detalles sobre el método de los gradientes conjugados y el método de
Brent. La combinación de los mismos, optimiza la búsqueda del mínimo, y
hacen que el algortimo sea muy robusto.

La minimización está sujeta a las condiciones de contorno del campo Ad,
que discutimos en detalle previamente, (ver ecuaciones (2.20-2.24)). Estas
condiciones son tratadas numéricamente de la siguiente forma. El vector de
variaciones (iz-id,propuesto siempre tiene componentes nulas en los límites
de la grilla corona]. Inmediatamente antes de la evaluación del funcional L,
los valores de contorno para Ad,son actualizados de la siguiente forma. En
las zonas donde se requiere ¿Ao = 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 A4,. Es en este punto del cálculo en
el que las ecuaciones (220-224) son utilizadas. Los valores de contorno re­
queridos para A4,se hallan en función 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,
rpm. Este valor se actualiza comparando los valores de A4, en los puntos
inmediatamente interiores al ecuador con el valor Ac, esta comparación que
indicará cual debe ser la nueva posición del pico del streamer.
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lïna vez que el campo 14.:,es actualizado en todos los puntos, se calcula el
funcional L. Para ello, precisamos calcular el módulo del campo magnético v
la presión de gas en cada punto de grilla. Esto se realiza a traves de rutinas
apropiadas que calculan ambas cantidades a partir de su dependencia con el
campo .-l(¡,,dada por las ecuaciones (2.4) v (2.26) respectivamente.

Tambien fijamos la tolerancia e dela minimización. un pequeno paramet ro
adimensional, tal que la minimización 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 difert-snciaAL, de los valores L resultantes de dos
minimixaciones-unidimensionales consecutivas. cumple: AL/Ï, < (.

2.2.5 Resultados del modelo

Los paramet ros libres de nuestro modelo son la intensidad maxima del campo
magnético radial en la base polar de la corona. B”: el valor de la línea (-rit¡(-a
.-i,. (tal que .-l,;/.-l,,,¡mide la fracción de flujo magnético que sera abierta): el
valor de línea .-l,, que indica el punto central donde se produce el gradiente
de presiones perpendicular a las líneas: .v el valor A", que indica el ancho
transversal (a las lineas magnéticas) de la zona del gradiente de presiones.

Las condiciones de contorno de presión va han sido determinadas para el
polo _vel ecuador. Fijados entonces los valores de los paranu-stros libres. nue­
st ros algoritmos encuentran la configuración de campo magnético _vpresión
de gas que minimiza el funcional L, es decir, la configuracion correspond¡ente
al equilibrio perpendicular de fuerzas

l-lemos desarrollado los códigos numéricos apropiados (en lenguaje iDL),
utilizando la tecnica numerica descripta en la sub-sección “2.2.4.Los códigos
de minimización parten de una distribución de campo magnético completa­
mente arbitraria, _vel usuario debe lijar los valores de los parametros libres.
Para los calculos hemos utilizado una grilla de .\"'-’= .\",.x No = 1803 puntos.
La grilla latitudinal es regular _vabarca el rango polo-ecuador (sus ultimos
dos puntos en realidad rodean la línea del ecuador). La grilla radial abarca
el rango l —lOR... v es irregular, siendo mas densa en el rango de pequeñas
alturas (l —3R. Fijamos la grilla de.esta forma para poder determinar la
altura del streamer con suficiente. precisión, siendo esa zona la que presentará
una morfología magnética mas compleja. llemos corrido nuestros codigos en
una CPU SPARC Ultra-20, en el Center for .-\st,ropl1_vsics,donde disponemos
de licencias lDL para uso continuo. L'na corrida típica de los códigos de min­
imización toma unas 24hs de cálculo (tiempo real). Hemos realizado diversas
corridas de los códigos a fin de determinar como se ven afectados los resul­
tados para diversas combinaciones de valores de los paramet ros del modelo.
l.a Tabla 2.2.5 indica valores numerieos particulares que utili7amos 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 ecuación (2.5), fijando la intensidad
máxima del campo magnético en el polo Bo = lOG, y p = 7 para el perfil
latitudinal. Utilizaremos estos valores característicos en los resultados que
mostraremos. Como hemos explicado, fijada esta condición de contorno del
campo magnético en la base coronal, queda determinado numéricamente el
valor máximo Aeq del campo A = Aorsenw), que tiene lugar en el ecuador
(-r = Rd, 9 = 7r/2).

Como vimos, el valor de Ac/Ae,’determina la fracción del flujo magnético
total que resulta abierto. La selección de este valor determina entonces el an­
cho en latitud de la base del streamer. Cuánto mayor sea la fracción de flujo
abierto, tanto mayor será la superficie de la zona basal del agujero coronal,
y menor la del streamer. Por lo tanto, a medida que aumentamos A,3el agu­
jero coronal crece, y esperamos que el streamer deba soportar una creciente
presión magnética de la región abierta. El aumento de Ac resulta entonces
también en una disminución de la altura del streamer. Inversamente, fijado
.-l,,,una disminución de Bo implicaría un aumento en la altura del streamer,
ya que dismunuiría la presión magnética externa sobre el streamer.

Para el valor fijado de Bo, realizamos diversos experimentos para el pará­
metro Ac. Para el rango Ac/Aeq = [0.70,0.90] obtenemos alturas de streamer
resultantes en el rango rpm, = [2.4, 1.5]RQ, respectivamente. El valor escogido
para los resultados que se muestran es un valor intermedio de Ac/Aeq = 0.80,
implicando que un 80% del flujo magnético total en la base de la corona es
abierto. Según veremos, esto implicará una altura del streamer en torno de
rpm, = 2Rg, y predicciones de intensidad en luz blanca en buen acuerdo con
observaciones típicas de mínimo solar.

El valor de Ah indica la línea magnética central de la región de gradiente
latitudinal de presión (ver sección 2.2.2). Al aumentar Ah, nuestro modelo
de presión implica que la zona de presión de gas alta disminuya, implicando
también una disminución del tamaño del streamer. Por lo tanto hemos re­
alizado diversos experimentos para Ah también. De hecho, los experimentos
para .46indicados en el párrafo anterior corresponden a un valor promedio de
.-'l,,/.-‘l,,= 0.70. Este valor será utilizado en los resultados que mostraremos,
al ser menor que la unidad indica que el centro del gradiente latitudinal de
presión ocurre para una línea con valor A < Ac, es decir en la zona abierta
que rodea al streamer. El valor de Ah/AL.tendrá entonces implicancias en
la variación latitudinal de las predicciones de intensidad de luz blanca coro­
nal. Según veremos, el valor Ah/AC = 0.7 producirá perfiles latitudinales
consistentes con las observaciones.

Finalmente, el valor de Au, indica el ancho de la región de líneas inag­
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Bo lO G

¡lc/«4m, = 0.80
Ali/«4,; = 0.70

.41,,/(A,. — Ah) 0.1.5

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

ll

néticas en la cual ocurre el gradiente latitudinal de presión, ver sección 2.2.2.
Al aumentar Am, nuestro modelo de presión implica que la zona de gradiente
[Ah —Am,Ah + Am] se ensanche. Según detallamos, la. transición latitudinal
de perfiles de temperatura polares a perfiles ecuatoriales es también gober­
nada por este mismo ancho. Según veremos al resolver las ecuaciones de
viento solar, el cambio de los modelos (le temperatura7 en conjunción con la
morfología. resultante del campo magnético cerca del streamer, tendra ('on­
secuencias importantes en las soluciones de viento solar. Las soluciones del
viento resultarán más lentas cerca del streamer7 tal como indican las observa­
ciones latitudinales de viento solar. El ancho de la región de soluciones lentas
estara dado en definitiva por Am, y hemos realizado diversos experimentos
para este valor. El valor de ATN/(A3—Ah) = 0.15 indicado en la Tabla
resulta un valor intermedio para el cual el ancho de la región de velocidades
lentas estará en el orden de los 20 —30° en torno del ecuador, consistente con
las observaciones de la nave Ulysses.

‘.5

'<.\
0.5 ‘

0.0

Figura 2.6: Configuración de líneas magnéticas resultantes (trazos lino) _v
contornos de nivel del B de plasma resultante

El proceso de minimización parte de una distribución magnótica eom­
pletamente arbitraria, y la configuración magnética final sólo depende de los
valores que se fijan para los tres parametros libres descriptos mas arriba. Ést o
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se lia verificado realizando corridas con los mismos valores de los parámetros,
v partiendo (le distribuciones iniciales muy diferentes.

Para. los valores de la Tabla 2.2.5, la Figura 2.6 muestra la estructura
coronal linal que resulta una vez que la minimización ha convergido. La
ligura muestra la corona entre el polo y el ecuador y un cuarto del disco
solar (en color negro). La extensión (le la figura es de 4130 en el ecuador y
2K.) en el polo, a lin de mostrar con claridad la estructura del streamer. Los
trazos linos indican las líneas de campo magnéticas, con la posición del pico
del streamer resultando estar en en rpm, z 1.88%, sobre el ecuador. Los
trazos gruesos representan el parámetro [J‘de plasma, que mide el cociente de
presión de gas y magnética. Los contornos de nivel graficados corresponden
a valores que varían desde N 0.01 (en la región polar), a N 1 en la región de
transición entre la zona abierta y la cerrada, alcanzando valores de N 10 en
lorno del pico del streamer y la zona central del mismo.

La Figura 2.7 muestra los resultados del modelo extendiéndose a 5134)en el
ecuador 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 mínimos) a rojo (valores máximos). La Figura 2.7(a) indica
presión perpendicular de gas pi resultante y la Figura 2.7(b) indica presión
magia-Éticaresultante pnmgE Bz/(87r), se han tomado raices quintas (le las
presiones a Íin (le optimizar la escala de colores. Superpuestas a los mapas
(le intensidad indicamos líneas de campo magnético resultantes, con su valor
.-l en unidades de Ar. Se indica la. línea separatriz A = IAC entre la zona
cerrada del streamer y la zona abierta de los agujeros coronales. Se indican
algunas líneas cerradas y abiertas, estas últimas se vuelven radiales en el
punto (le grilla radial máximo IORQ. Las tres líneas abiertas que aparecen
agrupadas en torno de unos N 15° por encima (y por debajo) del ecuador,
indican la línea central del gradiente de presión Ah = 0.7Ac, y las líneas
.-l,, :l: ,-l,,. que delimitan la zona donde se produce el 50% del gradiente de
pressión (ver sección 2.2.2).

Se puede ver el ¡nen-miento(le la presión de gas dentro del streamer, donde
la presión magnética es minima. Lo opuesto ocurre en el polo, donde la pre­
sión de gas es mínima y la magnética es máxima. En la imagen (le presión
magm’eticapuede verse claramente un mínimo en el punto del pico del stream­
er. Esto 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 tendrá importantes concecuencias sobre
la solución de viento solar, según veremos en la próxima sección.

La Figura 2.8(a) muestra el cociente entre las presiones de gas y mag­
nética, ¡5’= ¡“Jump en escala logaritmica para optimizar la escala de col­
ores. Encontramos que la transición de valores de /3 bajos (azul) a valores
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/5 (b) Presión magnética (33/87)“5
., ' i

(a) Presron de gas p]

Figura 2.7: Resultados de la minimización 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 máximos). Superpuestas
se hallan las lineas de campo magnético resultantes, con sus correspondientes
valores de ¡il/¡lc

altos (rojo), se produce a lo largo de la linea magnética Ah = 0.7.4", que es
precisamente la zona media del gradiente de presión.

Se ven claramente los altos valores de /5 en la zona central del streamer.
Los valores de /3 llegan a sus valores máximos en torno del pico del streamer.
Este es el efecto de la intensa divergencia local del campo magnético, donde
el minimo de presión magnética local (ver Figura 2.7(b)) genera valores de
/3 > 10. Estos valores de B son preliminares, ya que cuando calculemos las
soluciones de viento solar las densidades (le masa seran corregidas7 y por
lo tanto las presiones de gas también. Luego desarrollaremos un proceso
iterativo para verificar la compatibilidad de las soluciones de presión de la
minimización con las del viento solar. Encontraremos que el valor de ¡3 es
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(a) logmw) (b) Velocidad del viento V

Figura 2.8: Resultados de la minimización 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 mínimos) a rojo (valores máximos).
Superpnestas se hallan las líneas de campo magnético resultantes, con sus
correspondientes valores de A/i’lc

el’ecl‘,ivamenl‘.ealto dentro del streamer y especialmente en la localización del
pico del mismo. Estos resultados de [5> 1 en streamers son coincidentes con
resultados obtenidos de modelos que realizan integración numérica 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 e en forma empírica en streamers es un problema difícil, 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 B = 5 en la base
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del streamer, _v/3 = 3 en 7' = 1.5. Nuestros resultados son consistentes con
esta estinmciones, indicando el rol central de la presión de gas dentro de
los streamcrs. Por otro lado, la región abierta. de los agujeros polares, está
caracterizada por valores bajos de ,‘3. Así, el cinturón de streamers puede
visualizarse como una zona de presión de gas relativamente alta, conÍiuada
por un fuerte “envase” magnético externo (ver también Suess et al., 19991)).

Fi rura 2.9: Minimización La ran Tiana: AL L versus número de iteraci(')nla la

Para evaluar la convergencia de nuestra técnica de minimización, la Figu­
ra 2.9 muestra la evolución de la dil'ert-mciadel valor del funcional L entre

dos iteracioues sucesivas. Graficamos AL/L E (L,-+¡—L¡)/(1/2)(L,-+¡ + L,-)
en Í'unción del número de iteración i. Las iteraciones se detienen cuando

el criterio de convergencia e = 10‘8 ha sido alcanzado. La técnica de min­
imización ha sido implementada para resolver el balance perpendicular de
fuerzas, (lado por la ecuación (2.14). La. validez del resultado final puede
entonces cotejarse a partir de la evaluación numermica de ambos mimnbros
(le la ecuacu'm (2.14). utilizando para esto los resultados linales de la mini­
mización. Para alturas seleccionadas entre los puntos mínimo y máximo de
la grilla radial, la Figura 2.10 muestra la e\'aluaci(')n de ambos miembros de
la ecuación (2.14), en función de los invariantes (le línea A/AC. El miembro
izquierdo de la ecuación (2.14) es proporcional a dpi/(1A. Por ello, en cada.
altura el término presenta un pico en torno de Ah/AC= 0.7 (la zona. central
del gradiente de presión). La línea continua _vlos diamantes C()|'|'(‘.Sp()n(l(-‘.na
los miembros izquierdo y derecho de la ecuación (2.14) respectivamente, verif­
icándose un muy buen acuerdo entre ambos miembros dentro de la precisión
de la convergencia de la minimización.

Finalmente,- la Figura 2.8(b) muestra las soluciones de viento solar que
surgen de nuestro modelo en la próxima sección. Posponemos hasta entonces
el analisis (le esta figura.
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Figura 2.10: Utilizando los resultados de la minimización, y para las alturas
indicadas evaluación numérica de ambos miembros del balance perpendicular
de fuerzas de la ecuación (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 surgió como resultado de nuestro modelo en la sección 2.2. La estructura
que encontramos no ha considerado los efectos de la inercia del viento y
de la anisotropía 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 ecuación
(2.2). En el balance suponemos ahora conocido el campo magnético B, dado
por la solución del problema de minimización Lagrangiana. Reemplazando
la expresión del tensor anisótropo (le presiones dado por la ecuación (2.3), y
reordenando términos, obtenemos

_ V2B-v W- es +Vp¿ = —pvq>+ l VxB ><B(2.31)
B g 47r

donde B E Tomamos ahora el producto interno del balance de fuerzas
con el vector unitario es paralelo a las líneas de campo magnéticas. Haciendo
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uso de es - Hex/0.9 = 0 (donde Ü/Üs es la derivada direccional a lo largo de
las líneas de campo), obtenemos el balance paralelo de fuerzas,

n 5)emm-2))+ ¿(en=()s B ¡3’ Ús ()s

donde s es la distancia medida a lo largo de las líneas. _vhemos introducido
las velocidades sónicas paralela _vperpmulicular a las líneas. definidas por

(2.32l

E = ¡"It I.t ’t'T:Li) (2.33)
' p 111,,

donde T, _vT: son las temperaturas eluztrónicas lvprot(')nicas respectivamente.
l' es la velocidad del plasma a lo largo (le las líneas, _v(byes el potencial grav­
itatorio solar. Es posible extraer la densidad (le masa fuera de las derivadas
de la ecuación (“2.32) utilizando la conservación del Ílujo de masa a lo largo
de las líneas magnc'rticas, que para el estado estacionario se escribe

¡)(p\) _ n ,,q“¿a B " "*
De las ecuaciones (232-234). obtenemos entonces la siguiente ecuacion

diferencial para la velocidad paralela del plasma

f” av 0/
l — —l . : —' ') 3.­

Ó iv)‘ Us ag (“ Ü

GJ/ ., x(e y vn ,
jp); —(7p)— Á )L—ds (¿un

r(s) o B(s’) Us

El último término en la ecuación (2.36) representa el electo de la fuerza
magnética sobre el viento. Alternativamente, esta misma ecuacicm de viento
para un solo fluido (sin discriminar especies). puede obtenerse de las ecua­
ciones cineticas (le Boltzman de electrones _vprotones. _vsuponiendo que
ambas especies poseen una velocidad similar. Para encontrar las soluciones
en el marco de nuestro modelo, calcularmnos la l'unción [(5) a lo largo de las
líneas magnéticas. utilizando los modelos de temperaturas 711010) desarrol­
lados previamente en la sub-secci(')n 2.2.3 v la intensidad magnetica B(r.t9)
que surgió del balance perpendicular de fuerzas.

Para esto debemos primeramente calcular las cantidades necesarias a lo
largo de las líneas magnéticas. es decir. B(s. .-‘l),('(s. .-l). ¡'(s. .-l). Debemos
entonces "trazar" las líneas (le campo munericamente. es decir. debemos e­
valuar las coordenadas polares (7',(al)a lo largo (le cada linea magnetica. De
la solución del balance perpendicular de fuerzas. hemos obtenido el cam­
po 1-l(r.(i). Podemos invertir numericamente este resultado. para hallar la
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posición angular de una dada linea de campo a una altura dada (es decir,
6[A,1‘]). Podemos ahora calcular la longitud de camino s a lo largo de ca­
da línea, e invertir para hallar r[A,s], con lo cual podemos ahora calcular
(7’[A, Hemos asi hallado las coordenadas polares a lo largo de cada linea
magnética. Con estas funciones es ahora posible evaluar el valor de cualquier
campo físico, ya conocido en la. grilla fija, a lo largo de cada línea mag­
nética. Es decir, dado el campo en la grilla fija: <I>(r,0),podemos calcular:
<Ï>(.-’l,s) E <I>(1"[A,s],l9[A,s]).

Hemos desarrollado los códigos necesarios para trazar numéricamente las
líneas de campo magnético que resultan de nuestro modelo y evaluar los
resultados (le presión, temperatura y campo magnético a lo largo de las
mismas. Con estos resultados podemos integrar las ecuaciones (235-236) de
viento solar. En la siguiente sección 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 línea polar y b) la línea crítica, que es la línea abierta más
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, tornándose 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 = IBI a lo largo de estas dos líneas, en función de
la distancia r/Ro en cada punto del trazado. El trazo fino corresponde a
la linea polar, el grueso corresponde a la línea crítica. La altura rpm, z
1.88R..¿del pico del streamer aparece como referencia, indicada por líneas
discontinuas verticales. Vemos claramente el mínimo en B cuando pasamos
muy cerca del pico del streamer, correspondiente al mínimo sobre el ecuador
en la Figura 2.7(b) de presión magnética. La línea polar no presenta ese
comportamiento por hallarse muy lejos del streamer.

El panel intermedio de la Figura 2.11 muestra la función f(s[1']) (le la
ecuación (2.36) a lo largo de la línea critica (trazo grueso) y polar (trazo fino).
Vemos claramente un máximo local en f cuando pasamos muy cerca del pico
del streamer, que se explica de la siguiente 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 vadrá: Üf/Üs oc —8ln(B)/Üs en torno
(le la posición smc" (le máxima aproximación al pico del streamer (ver e­
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citación (2.36)). Inmediatamente debajo del pico, el campo magnético di­
verge rapidamente (13(5) decrece localmente), mientras que encima del pi­
co convt-ergerápidamente (B(.S') crece localmente). lïste cambio de compor­
tamiento en el campo magnético al pasar cerca del pico del streamm' implica
que, en el máximo acercamiento al mismo, tendremos 01n(B)/()s(s,.,,5,,) xx
¿)f/(')s(s,.us¡,) = O. Este comportamiento ocurre sólo para líneas suficiente­
mente proximas al pico del streamer. _\'por lo tanto uo aparece a lo largo ¡le
la línea polar (trazo lino).

Para integrar las (-!(ïll?l(7l()l](-!Sde viento nurm’wicamente. precisamos iden­
tilicar previamente los puntos sómïms a lo largo de cada línea. es decir. la
posición sc tal que l'(.sc) = Cds"). Estos puntos servirán como condicion
inicial para dos integraciones de línea de la ecuación (2.35), que se realizaran
alejándose del punto sónico, hacia alturas menores _vmayores respectiva­
mente.

Examinando la ecuación (2.35) notamos que a lo largo de. cada línea.
el miembo l'l.(||ll(!l‘(l()se cancela en el punto sonico _vtambien donde lts)
presente un extremo local. Del miembro derecho de la misma ecuacion.
resulta claro que en esos puntos tendremos ill/ash) = t). .-\sí. encontrando
los puntos donde. [(3) presente extremos. habremos localizado el punto sonieo
_vlos extremos locales de l'(s).

El panel central de la Figura 2.11 muestra que a lo largo del polo (trazo
lino) la función f presenta sólo un extremo local, un mínimo absoluto. Fn este
caso la única posibilidad es que este. punto sea el sónico, _vque, la velocidad
no presente extremos locales, creciendo en Í'orma monótona. Hemos pues
hallado el punto sónico a lo largo de la línea polar.

.-\ lo largo de la linea critica (trazo grueso) la situacion es mu_vdiferente.
('omo vimos. el maximo local de f(.s') no se relaciona con el punto sonicor
sino con la morfología magnética cerca del pico del streamer. De lo cual se
desprende que la velocidad l*'(.s')presenta un extremo local en este punto. El
punto sónico tendrá que estar localizado entonces en la posicion de uno de
los dos mínimos locales de la funcion [(s). Exploramos ambas posibilidades.
eligiendo uno de los dos mínimos de f, suponiendo que l" = ('¡ en el punto
elegido,e integrando la ecuación (2.35) para obtener l en todos los puntos.
Encontramos que la ecuación puede integrarse en forma completa (para lotl'ds
las alturas) solo si se parte del mínimo absoluto, es decir, del menor de los
dos mínimos locales. Hemos encontrado así que el punto sonico. para las
líneas magnéticas muy cercanas al streamer. es el mínimo local de f ubicado
por arriba del pico del streamer. El minimo de f por debajo del pico del
streamer, así como el maximo local de f. corresponderan a extremos locales
de l'(r) a lo largo de la línea crítica. C'on esto completamos la búsqueda de
los puntos sonicos _vpodemos integrar las ecuaciones de viento solar.
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Figura 2.11: Campo magnético B(3), función f(s) y solución de viento V(s)
lo largo de las lineas magnéticas crítica (trazo grueso) y polar (trazo fino).
La linea magnética vertical indica la posición del pico del streamer. En el
tercer panel, las líneas punteadas indican la velocidad sónica paralela en cada
línea 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
inlcuído el trazado de los perfiles de velocidad sónica paralela a lo largo de
ambas líneas. El trazo discontinuo fino indica la velocidad del sonido a lo
largo de la línea polar, y el trazo discontinuo grueso a lo largo de la línea
magnética crítica. Vemos que, a lo largo de la línea crítica, la velocidad de
viento se torna supersónica por arriba del pico del streamer. Para la línea
polar el viento se torna supersónico por debajo del pico del streamer. A lo
largo de la línea crítica vemos que la solución de viento alcanza un máximo
local en el primer mínimo de f7 y un mínimo local en el máximo de f, tal
como anticipamos previamente. Encontramos que las velocidades a lo largo
de la línea polar alcanzan velocidades de 500 km/sec en los 10 R9. A lo largo
de la línea crítica, la solución de viento alcanza velocidades significativamente
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menores, llegando a unos 200 km/sec en los lt) 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 cuales el utilizado presenta valores intermedios. los resultados de viento
son muy similares a los aquí pres(-mtados. En todos los casos. se encuentra
una solución lenta en torno del streamer _vuna rapida a lo largo del polo. l.a
velocidad asintótica a grandes distancias para ambas soluciones presenta d­
iferencias de factores entre 2 _v3. Este. resultado es (TOIlSiSltllllt!con mediciones
¡Ji-situ. realizadas en el espacio a lII.-\. que indican velocidades en torno de
4tlfll<m/sec _v80(lkm/sec, para las componentes lenta _\'rapida del viento solar
respectivamente. Nuestro modelo de. viento es bastante simple, incluvendo
dos efectos físicos centrales: la anisotropfa de las temperaturas cinet icas v el
efecto de divergtmcia magmitica local en torno del pico del streamer. .\'ue­
st ro modelo incluve la deposición de energía en forma semi-(mipírica (a traves
de los modelos de tempm'atura). pero no inclu_veterminos de deposición de
impulso lineal. Debido a esta simpleza. resulta natural que el modelo no
reproduzca los valores numc'wicosobservados para las velocidades del viento.
_vque nuestros resultados sean menores.

Lo que es interesante notar es que el modelo si predice una diferenci­
a cualitativa notable entre. el viento solar en torno de los streamers, donde
la solución es "lenta", _vel viento polar. donde. Ia solución es "rapida" .-\
la altura del pico del streamer, la solución lenta presenta velocidades ex­
lrmmidamente bajas, debido al frenado del efecto magnético local (efecto de
botella muy/mítica). El viento rapido se vuelve supersonico en alturas de o­
den 1.5R‘s (por abajo del pico del streamer). mientras que la solucion lenta
lo hace a alturas mucho mayores de orden w 513).. (muy por arriba del pico
del slreamer).

Éste comportamiento tan diferente para las soluciones a lo largo de las
líneas magnéticas abiertas que pasan cerca del streamer. puede entenderse
como el efecto de la morfología de estas sobre el viento. Vimos que al pasar
cerca del pico del streamer debe ocurrir un extremo local en l'(s). l'Ïl ter­
cer panel de la Figura 2.11 efectivamente muestra un mínimo local para la
solución, precisamente donde [(s) presenta el máximo local. \'imos que en
esta zona, ¡if/(Is esta dominada por la derivada logaritmica del campo mag­
netico. Considerando esto en la ecuacion (2.35). .v puesto que el regimen es
subsonico. obtenemos que cerca del pico del streamer É)l'/(')s :x Í)hr(l?)/i)s.
.-\sí. vemos que el mínimo local de l' es ('()nS(‘('ll(-',Il('l‘(ldel mínimo local de B.
Él efecto de botella. may/mítica. sobre un flujo subsónico es el de des-acelerar
el flujo. Este tipo de efectos lIan sido previamente explorados en el contexto
del viento solar por Wang" (1994), cuyos resultados son consistentes con los
nuestros.
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l-lemos analizado las soluciones a lo largo de la linea polar (A = 0) y
la línea critica (A = Ac). Para las líneas intermedias (O < A < Ac), se
produce una transición gradual desde el tipo de solución rápida en los polos,
a la solución lenta cerca del streamer. A medida que A decrece las lineas
magnéticas pasan cada vez más lejos del pico del streamer, y el efecto de
botella magnética es cada vez menor. Eventualmente el efecto desaparece y
se pasa a la solución rápida.

Realizando la integración para todas las lineas magnéticas trazadas, y
luego "destrazando” los resultados (es decir, volviendo a la grilla fija r,0),
hallamos el módulo 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 máximo). Vemos
claramente que el campo de velocidades es relativamente lento alrededor del
streamer, en comparación con los valores mucho más altos alcanzados en lat­
itudes más altas. Vemos además que la transición a altas velocidades (verde­
amarillo) se produce a menores alturas a medida que aumenta la latitud. Es
decir, los puntos sónicos son menores a mayor latitud. Se ve claramente que
la transición entre los regímenes lento y rápido se produce en torno de la
línea .—’l¡,= 0.7140, que define el punto medio de la transición de presión a
través de las líneas magnéticas.

Recientemente, Suess et al. (1999a) analizaron la dependencia latitudinal
de las observaciones de viento solar de la misión espacial Ulysses. Su análisis
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 Ah, como se anticipó, se ha
elegido a fin de reproducir un ancho de la zona de viento lento del órden
de la observada por las observaciones del Ulysses. Este parámetro determina
además la zona intermedia del gradiente de presión. Según veremos, en torno
de la línea Ah nuestro modelo predice para la emisión de luz blanca una
transición entre emisión intensa (zona ecuatorial) y débil (zona polar). Esto
es (:onsisuante 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 transición 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 más lentas, con velocidades asintóticas del
orden de 1/2 de la soluciones asintóticas polares. Asimismo, las soluciones
en torno de los streamers se tornan supersónicas en alturas (N 513%)muy
por arriba del pico de los streamers, mientras que las polares lo hacen a al­
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turas mucho menores (w 1.513,9). Ésta gran diferencia de los puntos sóuicos
es otra de las predicciones interesante de nuestro modelo. Esta diferencia
aparece debido a que las soluciones de viento lenta alcanzan un minimo en
torno del pico del streamer. Este mínimo se dehe a la alta divt-u'gencia del
campo magnético en esta zona, que como vimos tiene el efecto de.(lesacelerar
el flujo. La transición entre ambos tipos de soluciones de viento es hast-ante
ahrupta, ocurrimrdo en torno de 3:20“. Nuestros resultados son consistentes
con las ol)s(-n'vaciones (le mínimo solar (le la misión Ulysses. que ohservó la
variación latitudinal del viento solar.

En conclusión, a pesar de su simplicidad, nuestro modelo es capa/ de
generar resultados consistentes con las ohsm'vaciones, tanto respecto de la
transición entre solttción lenta _vrápida, como eu el ancho típico de la re­
gión de soluciont-sslentas. .\'otemos que hemos modelado las temperaturas
cineticas paralelas de manera mu_vsimilar en el polo .v ecuador. I'na in­
spección de las ecuaciones (235-236) indica entonces que la (liftu‘encia mas
relevante entre las líneas polares _\'cercanas al streamer se encuentra en el
tercer termino de f. en las temperaturas perpendiculares _vla intensidad de
la derivada logarítmica de la intensidad magnética B. Nuestros resultados
favorecen así la tesis, aún no estahlecida cn forma contundente. de (¡ue el
origen del viento lento lo constituyen las regiones abiertas mu_vcercanas a
los st reamers. Más aún. parecen indicar que. tal dift-n'encia es esperahle ex­
clusivamente como efecto de la anisotropía de temperaturas (en los polos) v
la intensa divt-rrgencia local de campo magnético cerca del pico del stream­
er (en el ecuador). Nuestros resultados constituyen asi una verificación de
la reciente hipótesis de .\'oci et al. (1998), que propone que. el viento solar
lento podría deberse a propiedades geomt'stricas especiales de la divergencia
del campo magnético alrededor de los streamers.

(‘on las velocidades de. viento calculadas a lo largo de las líneas mag­
neticas, podemos ahora utilizar la ctmservación del flujo de masa de la e­
cuación (2.34) para re- :alcular 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 r = l que utilizamos para la mini­
mización Lagrangiana, .va que. son valores guiados ohservacionalmente. 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 polares v ecu­
atoriales utilizadas en la resolución del halance perpemlicular de fuerzas. es
decir de la Figura 2.4). Como era de espt-srar,las soluciones de densidad con­
sistentes con la solución de viento solar difieren de las densidades obtenidas
con la minimización Lagrangiana. Esto se dehe a que estrictamente hemos re­
suelto en forma desacoplada los halances paralelo _vperpendicular de fuerzas.
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Figura 2.12: Densidades electrónicas a lo largo del polo (trazo fino) y el
ecuador (trazo grueso). Los trazos punteados son los resultados de la mini­
mización, 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 próximo capítulo.
Posteriormente mostramos las predicciones de emisividad ultravioleta y de
luz blanca a partir de nuestro modelo, y comparamos con datos observa­
cionales de mínimo solar.



Capítulo 3

Emisividad Coronal en UV y LB

3.1 Solución iterativa del modelo

En el capítulo anterior, hemos resuelto el balance de fuerzas desacoplando­
lo en dos problemas indept-mdientes. En primer lugar resolrimos el balance
perpendicular de fuerzas dado por la ecuación (2.9), y posteriormente re­
solrimos el balance paralelo de. las ecuaciones (2.352,36). Para alcanzar un
ma_\'or nivel de consistt-utcia entre las S()lll('l()n(-!Spara la estructura magnet ica
(solución al balance perpendicular) _\'las soluciones de viento solar (solucion
al balance paralelo), hemos desarrollado un metodo itcratiro. Haciendo uso
de las metodologías descriptas en el capítulo anterior. formulamos cl sigu­
iente. proceso numérico iteratiro para rcsolrer las ecuaciones del problema
completo (ver el diagrama de flujo dc la Figura 3.1):

Fijamos los valores de los parametros libres del modelo.

IO Prescribimos un modelo de. presiont-ss7). (.-l.r) mediante los modelos
semi-empíricos de densidades y temperaturas del capítulo anterior. Fi­
jamos una ('(mliguración magnética inicial .-l,¿,(r.6’)complet ainente ar­
bit raria.

9° Resolvemos el balance per1.)endicular de fuerzas sin electos inerciales

(l' = 0) y suponiendo isotropía (p¡ = ])_¡E P; V- P: VP). Como
resultado, obtenemos el campo magnético B('r=fi) _\'el campo de presión
de gas P(1‘,9), y podemos "trazar" las líneas magnéticas resultantes.
es decir, calculamos 9(1',A).

4. Prescribimos los perfiles semi-empíricos de T¡_7¡v(r..-l).

Resolvemos el balance paralelo de fuerzas a lo largo de. cada linea de
campo magnética resultante (soluciones de viento). Como resultado.

¿H

(¡0
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obtenemos la solución de viento V(r, A), y actualizamos las densidades
p(7‘, A).

. Con estas densidades actualizadas por las soluciones de viento, y los
modelos de temperaturas semi-empíricos, actualizamos las presiones a
lo largo de las líneas magnéticas: p”,¿(r, A).

G3

Ñ. Tomamos el campo actual p¿(A, r) (actualizado por viento solar), como
el nuevo modelo de presión perpendicular, y el campo actual Aa,(r,0)
como la nueva configuración magnética inicial. Regresamos al punto
(3). Iteramos hasta alcanzar convergencia.

Scnlicmpirical Pressure Model

llum

Pcmtndicular Fonce Balance:
uninimizalion Incluiiquc)

B (r. e) : 0 (LA)

Paralch Force Balance

(wind cqualions)

v(r.e) :p(r.0) : Puma)

SemicmpiricalTanpcnlurc Modcl l.......................... ..

T"¿(nm

N0 (ilualc)

Figura 3.1: Diagrama de flujo del método iterativo

Este proceso iterativo es realizado utilizando esencialmente los códigos
desarrollados para el capítulo 2. La alteración más significativa en los mismos
ocurre en los de minimización Lagrangiana, más especificamente en la sub­
rutina que calcula el campo de presiones p¿(A,r) como función de la línea
magnética y la altura. En el capítulo anterior, el campo de presiones fue
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modelado en Í'orma analítica para la primera minimización. Sin embargo. a
partir del punto del esquema de minimización. el campo de presiones es
prescripto numéricamente en cada ¡“tración a partir del resultado linal dc la
iteracion anterior.

3.1.1 Resultados del proceso iterativo
lleinos procedido a realizar '20 iteraciones del modelo. en nna ("Pl' SPARC'
Ultra-'20. El tiempo total (le calculo resulta ser del orden de l semana. Si
bien la prinie,ra minimización emplea aproxiInadamente '24 hs.. las siguientes
ocurren muclio mas rapidamente. debido a que la ma_vorparte del trabajo se
lia realizado en la primera iteraci(')n. como veremos a partir del analisis que
sigue.

Para mostrar la convergencia en forma grafica evaluarenlos al linal de
cada itM'ación completa, el cociente entre los campos de presion que surgen
de Ia solución del balance perpendicular pq” (resultado del paso 3 de Ia
iteración), y del que surge de la actualización posterior a la solucion del
balance paralelo pg") (resultado del paso G de la iteración). La Figura 3.2
muestra el cociente pam/pg") como función de los puntos de la grilla (¡19).
para las primeras 6 iteraciones. En estos graficos, el eje z: corresponde a
los puntos de grilla latitudinales. _vel eje y a los puntos de grilla radiales.
.\lostramos los cocientes en una grilla reducida de 30 ><30 puntos. en lugar
de la grilla de 180 x 180 puntos utilizada para los calculos.

Vemos que para las primera llt-‘I'm'lóll.los dos campos presentan diÍ'er­
encias de hasta un factor 4. Esto es espm'able del analisis previo de la
Figura ‘2.l2 (que muestra este cociente de la primer iteracion. pero para
las densidades). .'-\medida que las it(n'aciones avanzan, vemos que el cociente
entre los dos campos tiende a la unidad en todos los puntos de grilla. l'Ïn
la iteracion G los dos campos difieren en menos del 5%. luego de la iteracion
lt) difieren en menos del 3%, _\' luego de la iteracion 20 dilieren en Inenos
del 1% Las iteraciones subsiguientes no producirán cambios importantes en
los resultados, de modo que detenemos las iteraciones una vez que hemos
alcanzado una convtn'gencia del 1% (iteracion '20).

.\las aún. el resultado linal (iteración 20). no diliere dmnasiado de las
soluciones iniciales del capitulo anterior. Esto indica que la Inavorl'a del
trabajo fue realizado en la primer iteración, v que las suposiciones realizadas.
para separar el problcuna inicial en dos problemas independientes resultan
ramnablcs. lÉsto es esperable a partir del siguiente analisis físico. Llameinos
I a una distancia caractt-érística para los gradientes espaciales del problema. v
f' a una velocidad sónica caracterist ica. Consideramos el problema completo.
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la
Aal/Aug¡ ¡a"w "14 palm. 4°

’a
Loft/ud ¡omw9'" 900". J"

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
solución perpendicular.

dado por el balance de fuerzas de la ecuación (2.2). Podemos realizar el
siguiente análisis de órdenes de magnitud para los distintos términos del
problema completo

[01/2

l

B
(VXB) xBle ,, |pV<I>glwpg

= C2

lV-(pVV>I w , iv P l w pT (3.1)

Il
477

Utilizando estas estimaciones, comparamos el cociente de los distintos términos

¡V ' (PVVll V 2 IV ' (PVVll V 2

IV, Ï>I N , l41—n(VXB) XBI N (3.2)
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l/)\7(Ï)¡,l "/rfrmï, X X ‘- l

donde hemos introducido la velocidad de Alf'ven VAE B/s/47T/)M y la velo­
didad gravitatoria de caída libre l’fm; E Para ver como compiten las
distintas fuerzas en toda la corona, en la Figura evaluamos estos cuatro
eoeimrtes a lo largo de las líneas polar (trazos finos) y crítica, (trazos gruesos).
Loa cálculos son realizados (ton los resultados de la ilr-eraeión20.

mou __________
«A 10‘00 ' 1

Q E400 " -i

2/ CilC ’ 1(im A
0 2 4 6 8 10

1/?“

¡09‘00 - M ,.Lr,_,v.___.. 4 d . o _ 7 Ñ Ék s
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[/Ru

lU.UU‘J
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«.1 rb‘ 1

(Will f l V l 3

0 Z 4 fi E lÜ
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Figura Diferentes cocientes de fuerzas a lo largo de las líneas polar y
('ritirta.

C'onsidr-‘remosprimero la región polar. l‘Ïlpanel superior de la Figura 3.3
muestra que el flujo es supersónico más allá de w 1.513,3,indicando que los
términos inerciales son 1.)oteneialmente relevantes. Por otro lado, el segundo
panel, muestra que /3 < 0.1 en todas las alturas, indicando que la fuerza
magnética domina sobre la presión de gas. Finaln'iente, el tercer panel indica
que el viento resultante es siempre menor que la velocidad de Alfven lor-al,
de manera que esperamos que las fuerzas de Loren“ dominen por sobre los
términos inerciales. Así, encontramos que la región polar es elemivamenie
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dominada por la fuerza magnética, de modo que el plasma de bajo [3se mueve
siguiendo las (relativamente intensas) líneas magnéticas.

Veamos ahora la situación a lo largo de la línea crítica. Por debajo del
pico del streamer (indicado por el maximo local en B, alrededor (le 21%)),
el [lujo es subsónico, y los efectos inerciales no son importantes. El [3 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 presión de gas es muy importante,
el efecto inercia] es despreciable. Por sobre el pico del streamer la situación
es menos definida. Los primeros tres paneles muestran cocientes de orden
w 'l. És entonces en esta región 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 región donde se producen los ajustes mas persistentes en los resultados
de las sucesivas iteraciones.

Veamos la situación en función de la latitud. La línea punteada del se­
gundo panel, muestra fi a lo largo de la linea Ah, el punto intermedio de la
región de gradiente latitudinal (le presión. Vemos que, a la altura del pico del
strearner, no aparecen altos valores de B, ya que a esta altura la línea pasa a
unos N 15°, que resulta ser suficientemente lejos para que el efecto de la alta
divergencia magnética local del pico del streamer no sea importante. Así, con
excepción de una franja angosta en torno del ecuador y arriba del streamer,
encontramos que las suposiciones hechas a priori (en la sección 2.2) para de­
sacoplar los problemas perpendicular y paralelos, resultan aproximadamente
validas en toda la corona.

2.0 _¿
Áa \ .

0.5

0.0
0

Figura 53.4: Estructura magnética y contornos de nivel de fi, luego de 20
iti-traeiones.

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 únicos
cambios apreciables ocurren en torno del pico del streamer, como esperamos
del analisis anterior. Por un lado, la altura del pico ha aumentado en un
w 5% respecto de la solución inicial, valiendo ahora rpm z 1.95119. Esto es
a su vez compatible con que en la región de campos abiertos, los valores de
/)’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 expansión extra del streamer. A
la vez, los valores de B han crecido en general en toda la zona cerrada del
mismo.

(a) Presión de gas ¡Jl/5 (b) Presión magnética (BE/Sn)“ñ

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 mínimos) a rojo (valores maxmimos). Superpuestas se hallan
las líneas de campo magnético resultantes con sus correspondientes valores
(lt? .—l/:’l,.
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Estos cambios pueden verse en los cuatro paneles de las Figuras 3.5 y 3.6,
que nmestran los resultados luego de 20 iteraciones. Mostramos, como en
el capítqu 2, los mapas de intensidad de las presiones de gas y magnética,
así como de {3(le plasma y la solución de viento solar. Se encuentra en
lodos los casos ligeras modificaciones (de orden < 5%) en torno del pico del
streamer. La. región que rodea cl streamer disminuye su presión respecto de
la solución inicial, debido a la corrección de viento solar.

listo se evidencia en un contraste más intenso entre las presiones dentro
_\'fuera del streamer a lo largo de la línea separatriz. Este contraste, algo
mayor al de la solución inicial, ha expandido ligeramente e] streamer, lo
cual ha amnentado ligeramente su altura, como mencionamos más arriba.
('onsist entemente, encontramos una fuerte transición del fi de plasma al pasar
de la zona abierta de agujeros coronales a la zona cerrada de los streamers.

Encontramos que el valor de 73es efectivamente alto dentro del stream­
er v especialmente en la localización del cusp del mismo. Estos resultados
de ¡3 > 1 en streamers son coincidentes con resultados obtenidos de mode­

los que realizan una integración 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 SUGSSet al. (1996). Como mencionamos en el
capítulo anterior, nuestros resultados son consistentes con estimaciones semi­
empírivas de fi en streamers (Li et al., 1998). Por otro lado, la región abierta
de los agujeros polares, están caracterizadas por valores bajos de [3. Así,
el cinturón de streamers puede visualizarse como una zona de relativamente
alta presión de gas, confinada por un fuerte “envase” magnético externo (ver
también Suess et aL, 1999b).

En relación a la morfología magnética global, las correcciones que in­
troducen las itcraciones sobre la solución inicia], no alteran fuertemente la
estructura magnéti :a. 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 presión perpendicular y la fuerza de Lorentz.
En este balance la importancia de los efectos gravitatorios e inerciales son
de segundo orden. A su vez, la morfología magnética y la anisotropía de
las {.(miperaturas,resultan determinantes para la característica bi-modal del
viento solar. Las soluciones de viento se mantienen básicamente inalteradas,
presentamlo modificaciones menores sólo muy cerca del streamer.

En la próxima sección utilizaremos estos resultados para sintetizar imágenes
arl iliciales de luz blanca y l-lI-Lyo' , comparándolas con datos observacionalcs.
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(21‘)logmgï) (h) Volocidmle (lol viento l/

Figura 3.6: Resultados luego de 20 iteraciones. En cada, imagen el color del
pixel es proporcional al valor de la magnitud representada. La escala va.(le
azul (valores minimos) a rojo (valores nuixminms). Superpuestas se hallan
las líneas (le campo magnético resultantes con sus correspondientes valores
¿le fl /:lC

3.2_ Procesos térmicos de emisión coronal

El estudio observacional de la corona.solar halla. una poderosa herramienta en
los rangos (le luz blanca (LB) polarizado, y ultravioleta (UV). Como ejemplo,
el instrumento UVCS/SOHO es capaz de obtener espectros coroneles UV
(HI-Lyoz , lll-Ly/B , OVl 1032-1037, y otros iones pesados), asi como registrar
la intensidad de luz planea polarizado.

La emisividad UV emitida por los iones coroneles, es el resultado de
decaimientos electrónicos desde estados excitados. Los iones coronales son

excitados por dos mecanismos básicos: a) colisiones contra los electrones li­
bres? y b) por la intensa emisión cromosl’érica provenir-¿nte del disco solar
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La mayoría de las líneas que observa el UVCS son formadas por excitación
colisional. Sin embargo, las lineas más prominentes, HI-Lya y el doblete de
OVI-lU32/1037, poseen contribuciones muy importantes de excitación radia­
tiva (o resonante), que resulta ser de un N 99% para la línea HI-Lya , y
N 50% para las líneas Hl-LyB y el doblete OVl-1032/1037.

Por otro lado, la emisión LB polarizada se debe puramente a deflexión
de Thomson de la intensidad fotosférica por parte de los electrones coronales
libres.

En las siguiente sección sumariamos las expresiones de emisividad habit­
uales para LB. Asimismo, para las expresiones más complejas de emisividad
UV, derivamos expresiones simplificadas para la componente colisional y,
especialmente, para la componente resonante.

La corona solar es ópticamente delgada en ambos rangos espectrales (UV
y LB). Esto implica que las observaciones coronales en estos rangos son el
resultados de integrales de línea de visión (LDV) de las emisividades locales.
Utilizaremos las expresiones que derivemos de emisividad, junto con los resul­
lados de nuestro modelo coronal global, para sintetizar imágenes artificiales
de nuestro modelo en los rangos de LB y HIO-Lya .

3.2.1 Intensidad de LB

La densidad electrónica corona] puede estimarse midiendo la polarización
lineal de la LB, defiectada por efecto Thomson de los electrones coronales
sobre la emisión fotosférica (lA/linnaert, 1930; van de Hulst, 1950). A pesar de
que las densidades de plasma pueden también inferirse de mediciones de líneas
de emisión UV, estas contienen efectos combinados de densidad, temperatura,
velocidad, y abundancia iónica, efectos difíciles de separar. Es importante
entonces para los modelos coronales semi-empíricos, incorporar información
proveniente de mediciones de LB polarizada, que dependen solamente de la
distribución de la densidad electrónica, y de la intensidad media fotosférica.

El producto de brillo polarizado, pB, se define como la intensidad total
de polarización lineal (Cranmer, 2001b). Empiricamente, el pB se deriva de
combinaciones de imágenes obtenidas utilizando filtros polaroid de diferente
orientación. Los instrumentos coronales, como el UVCS/SOHO, están equipa­
dos con canales LB provistos de estos filtros, a fin de obtener información
sobre el estado de polarización de la LB observada.

Puesto que son solo función de la densidad electrónica, las expresiones
(le pB que se hallan en la literatura resultan son lo suficientemente sencillas
como para incorporarlas a los cálculos a partir de nuestros modelos. Un
análisis 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 ópticamente lina en el rango de LB, el producto
pl? resulta proporcional a la integral de la densidad elect.r(')nican,. a lo largo
de la. LDV (línea de visión). Resulta entonces ser una función de. la altura
lleliosferica p observada,

2 _. I , Y I .

pl?(p)= 0Tfi,I/llwrlri:n,.(.'i:) (3.3)iG l - lll/3

donde. 07' = 6.65 x 10’2'r’cm2es la sección eiicáz de la deflexión de Thomson
electrónica, Ba: = 1.97 ><101%,, .S’(’('—l('ïn_25‘7‘_les el brillo promedio del
disco solar, u’ = 0.63 es el coeficiente de (¡.s-cunzciïïiimto lineal del limbo en
las longitudes de LB, y :1:= (r2 —pz)“2 es la distancia medida a lo largo de
la Ï.l')\", que cruza el plano del cielo a la altura helioc(mtrica observada p.
Las i'unciones 14(7‘)_vB('r) estan dadas por (Cranmer. 2()()il))

¿l(r) = ¡1-113 (3.-!)

. _ l 3 2 ¡("'l 3 2 lBU)—--1-5/1
¡I2 ¡1

.Í("‘) = . . ln . . .\/|—/I¿ l+\/l —¡I¿

donde ¡I E cos[arcsin(R.¿./r)]. Éstas funciones dan cuenta de la dellexiou
debida a los rayos prtm-rnientes de todo el angulo sólido (finito) suhtemlido
por el disco solar.

IÍt ilizando los resultados de densidad de nuest ro modelo corona], podemos
calcular las integrales de LDV de la ecuaci(')n(3.3) para sintetizar imágerms ar­
tificiales de pB, y comparar con los datos observacionales. Esto nos permit ira
evaluar si nuestros resultados de densidad son consistentes con ohst-u'vacioues

de LB en epocas de mínimo solar.

lÉu el caso de líneas de emisión IT. las expresiones resultan mas com­
plicadas que las (le LB. Este es especialmente el caso de líneas resonantes.
como lll-Lyn' , para las cuales la emisividad depende no solo de la densidad
de lll, sino también de la velocidad del viento, involucrando ademas ¡ute­
grales en ángulo sólido acopladas. Derivaremos nuestras propias expresiones
simplificadas para las líneas de emisión 17V.a Íin de obtener expresiones sim­
pliiicadas (pero apropiadas) para sintetizar imagenes de lll-Lvn a partir de
nuestro modelo.

Siendo el resultado de excitación colisional .v radiativa (o resommte). la
intensidad total de. uua linea de emisión a Ia l'recueucia I/ emergente de la
corona opticameute delgada, es
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L,(n) = 19°” + 15m) = ÁDV dz (j,(,°°‘)+ 3965)) (3.5)

donde n es el vector unitario dirigido a lo largo de la LDV (coordenada-ar),
3,3“) y já“) son las emisividades decidas a exitación colisional y resonante,
respectivamente. Hay además un continuo UV relativamente débil, así 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 emisión de
iones coronales que han sido excitados colisionalmente por electrones coro­
nales libres. Para obtener una expresión de la componente colisional, haremos
ciertas suposiciones físicas centrales, conocidas como aproximación corona!
(ver Golub, 1997). Por un lado supondremos que un dado nivel excitado de
un átomo es poblado exclusivamente desde el nivel fundamental, es decir que
una vez excitados, la emisión espontánea es muy efectiva. Además se supone
que la. excitación es por colisiones con electrones libres exclusivamente, ya.
que en equilibrio térmico el flujo de electrones (proporcional a la velocidad)
es mayor que el de átomos e iones por al menos un orden de magnitud. Por
otro lado supondremos que una vez excitado, el nivel es despoblado exclusi­
vamente por emisión espontánea. Los números típicos para tasas de emisión
espontánea 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 población Rp[cm‘3sec“] de un dado nivel
excitado j del ión Y+m deberá ser igual a la de de des-población Rd. Si
Ne es la densidad electrónica N9(Y+”) es la densidad de iones Y+’" en el
estado fundamental, C;j(Te) [sec'lcnr’] es la tasa de exitación g —>j debido
a colisiones con electrones, y Ají [sec-1] es la tasa de des-excitación j —)i
por emisión espontánea (con E¡ < Ej), las suposiciones de arriba implican,

R1” = Rd (3.6)

Rm MW”) Ne 03(7))
Rd NJ'(Y+") Z Ajk

j,Ek<Ej

Definicndo el cociente de ramificación Big E Ajg/ Ekq Ajk para la transi­
ción j —) g, puede despejarse la densidad de iones en el estado excitado
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;\-'_.¡(l"+")..\'lultiplicando esta densidad por .41”se obtiene la tasa de. emisión
R [('7n'3sr(-"] para la linea colisional debida a la transición ,j -—>_(¡

R = N" "VI/(l'fi') ¡iy (iii-fl

Desde el sistema de referencia del atomo. .v para la transición _j —>y.
la frecuencia de la emisión es 1/0. Desde eI sistema observador. la distribu­
ción de velocidades de los iones que emiten generará (por efecto doppler)
una distribución de frecuemzias en torno de 1/0. Si aproximamos la energía
de todos los fotones por lil/0. v suponemos equipl'ol,)al,)ilidad de emisión en
cualquier dirección, la (-nnisividad colisional a la frecutmcia I/ en unidades de
[erg ('ll'l—:lS(!(ï_lSI'_llll-ll, resulta

_¡,<;'"”= ¿JJ-(E) .,-_,,.V_,,(i'+") N, ¿(y —un) (3.8)

El perfil GUI-un), normalizado según f (.‘)(l/—I/0)(Íl/= l, es el perfil de la línea
que se observa debido a la distribución de los iones en \'(-‘.lt)('.l(l&l(lrespecto del
observador. Debido a esta dispersión en velocidad. los iones corouales no
emiten. para una dada transición electrónica. en una sola frecuencia ttlcstlc
el sistema del observador). Debemos resaltar aqui que suponemos que las
transiciones ocurren entre niveles de energía perfectamt-antedefinidos. lïsta
suposición es valida en la corona, donde. las elevadas temperaturas generan
dispersiones térmicas que, desde el sistema de referencia solidario a los ioltcs.
lucen nmcho mas anchas. Esta suposición implica que desde el sistema de
referencia del ión los fotones emitidos por una dada transición tienen todos
la misma frecuencia un, v que el perfil 69(11—1/0)percibido por el observador es
puramente debido a la dispersión en velocidad delos iones. Tambien debemos
resaltar que. hemos hecho la suposición de que todos los atomos excilatlos
emiten por decaimiento espontáneo, lo cual es razonable en la (relativamente
tenue.) corona.

Como sólo nos interesa la intensidad total de la linea. integrada en fre­
cuencia sobre toda la línea, no precisartmms distinguir entre las distintas fre­
cuencias: todos los fotones (:ontrilmven esencialmente con la misma energía
de la frecuencia central de, la línea: Ill/0 (las líneas seran lo suficientemente
angostas). Así, la emisividad total integrada en frecuencia, esta dada por la
ecuación (3.8) sin el factor C)(I/—1/0) (cuya integral vale l). Finalmente. la
intensidad colisional total alredt-Klorde la frecut-anciacentral 1/0.en unidades

lsr’l] (integrada en frecuencia iv l.D\') resulta
' _') _

de [erg cm "sec,

l _

¡(«un= M f c" (m Bi,Am“) (3.0)I.I)\' ‘ ‘No ¡If47: . -­
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Una vez que la.temperatura y densidad del plasma son calculadas de nue­
stro modelo, podemos utilizar la ecuación (3.9) para calcular la intensidad
UV colisional esperada. Hemos desarrollado los códigos numéricos para cal­
cular las integrales de la LDV para las componentes colisionales, a partir de
nuestro modelo axisimétrico coronal. Nuestros códigos incluyen resultados de
física atómica para C;j(Te) y Bji. Asimismo, precisamos estimar la abundan­
cia Ng(Y+P) del ¡ón emisor a partir de cálculos de balance de ionización, de la
siguiente forma. La densidad de iones en la ecuación (3.9) puede factorizarse
(I()ll\'(‘llll(‘lll(llllClll‘G (ÏOlllO

N (Y+”)= 40")08N (310)
y N(Y) ‘ ' e '

donde N(Y) es la densidad del elemento Y, A(Y) E N(Y)/N(H+) es la abun­
dancia del elemento respecto de los protones, y 0.8 z N(H+)/Ne. El cociente
Ng(l"+")/N(Y) es la concentración del ión emisor, es decir, la fracción del
elemento emisor que se encuentra en el estado de ionización apropiado. Este
cociente. básicamente función de la temperatura electrónica, es calculado en
nuestros códigos a partir de cálculos de balance de ionización. En el marco de
nuestro modelo corona], la abundancia de los iones pesados es un parametro
libre, que puede elegirse a fin de obtener imágenes sintéticas similares a las
observadas.

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

3.2.3 Intensidad UV resonante

La componente excitada radiativamente (o en forma resonante) de una línea
UV, es el resultado de la deflexión de radiación del disco por parte de los iones
coronales en la dirección de la LDV. La intensidad de la emisión resonante es
entonces proporcional a la densidad coronal del ión emisor, y a la intensidad
del disco en la frecuencia de interés.

Al igual que en el caso colisional, estamos interesados en la emisión de
fotones por parte de iones coronales, debido a una transición electrónica
especifica caracterizada por una única frecuencia 1/0desde el sistema de ref­
erencia solidario al ión. Al igual que en el caso colisional, el perfil de la línea
estará determinado por la distribución de los iones en velocidad. La difer­
encia con el caso colisional es que ahora los iones son excitados por emisión
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proveniente de la cromósfera. 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 (le un ión coronal respecto de la croinósfera
(_vpor tanto del observador), sea n’ el vector unitario en la dirección del
fotón proveniente del disco que impacta al ión. sea ¡/’ la frecuencia de este
fotón en el sistema de la cromósfera (y del observador), y 1/ la frecuencia
del mismo fotón desde el sistema solidario al ión. Suponiendo \’€‘.l()('l(l'zl(l(-!S
no-relativistas, las dos frecuencias se relacionan por (efecto Doppler)

I, _ v-n¡I =I/ l+ (Ill l )
(.

Si ¡lo es la frecuencia (le la línea considerada (desde el sistema en reposo,
cromósfera-observador), el número de absorciont-rsR" [tail-astur") (por parte
de los iones coronales) (le fotones provenientt-es del disco a lo largo de direc­
ciones n’. estara (lada por (Noci et al.. 1987)

act [' ’

R“ = /(lv f(v) N,,(Y+”) / rlI/ 1312'u’)(¡/—1/0)I,,:.(I/’,n’) (3.12)‘ t) 7

donde Bu [erg’lsec’lcm2] es la tasa de absorción de Einstein de la transición
considerada, I,¡)(i/’,n’) [erg‘sec'1cm‘2sr'll-lz’l] es el perfil de la emisión de
excitación proveniente del disco a la frecuencia 1/ dada por la ecuación (3.1 'l).
(¡52’es el ángulo sólido infinitesimal alredt-rdor de n’. A7904”) es la densidad
de iones (en el nivel fundamental), _/'(v) es la distribución de estos en el
espacio de velocidad (normalizada según frlvf(v) = l). ,v 10(1/—un) es el
perfil de absorción. .-\l igual que para la componente colisional, supondreinos
niveles energéticos perfectamente definidos para la transición. de modo que
t,L'(i/— 1/0) = ¿(1/ — 1/0) (donde I/ es la frecuencia vista por el ión). De la
misma forma, suponemos que todos los atomos excitados decaen en forma
espontánea, ,vque todos los fotones generados poseen esencialmente la misma
energía Iii/0. La emisividad resonante total, integrada en fl't-ECIICIICÍHpara toda

i

J. esla linea, a lo largo (le la dirección n, en unidades of [erg cm‘3sec’ s -‘
entonces

,(W, _ h 1/0
_ í ¡3,2now”) / (¡(2,1)(0) /dv f(v) un, +611.n’) (3.13)

donde la integral (le ángulo sólido se extiende al ángulo sólido total sub­
tendido por el disco respecto del punto coronal bajo (:(msideración. n es el
angulo entre, n _vn’, _vp(n')df2’ es la probabilidad de que un fotón viajando
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a lo largo de n halla estado en dQ’ antes de la absorción por parte del ión.
El argumento 1/0+ (51/del perfil de excitación del disco es la frecuencia que
se requiere de un fotón (desde el sistema en reposo) para que sea absorbido
por un ión que se mueve con velocidad v (también respecto del sistema de
reposo). El corrimiento Doppler es (51/= 1/0(v - n’)/c.

Para realizar las integrales en velocidad microscópica necesitamos suponer
alguna distribución para los iones. Supondremos una maxwelliana en veloci­
dad, alrededor de un valorw (es decir, una.maxwelliana que deriva con veloci­
dad neta w). Podemos tomar un sistema coordenado ortogonal (n’,n1,n2),
y factorizar en tres mawellianas f(v) = g(v’—w’)g(v1 —w1)g('u2—w2), donde
1," = v - n’, etc. Las integrales en v1 y 'L‘-¿en ecuación (3.13) se realizan
trivialmente, y obtenemos

ja”) = Bu Ng(l"+7’)/dQ'p(a)/d'u'_q('v’—w') [(¿(u0+u0'L"/c,n’)(3.'l4)

En la integral en velocidad v’, el factor dv’g(v’ —w’) es la fracción de
la densidad iónica que posee velocidad en el rango [v’,v’ + dv’]. Este factor
está multiplicado por la intensidad del disco [90/0 + uov’/c, n’) evaluada a la
frecuencia necesaria para excitar a esta fracción de átomos. El resultado es
evidentemente equivalente a realizar la convolución de todo el perfil de inten­
sidad del disco con un perfil normalizado de absorción debido a la distribu­
ción en velocidad de los iones coronales. Podemos escribir explícitamente
en esta forma. la integral en velocidad, introduciendo el cambio de variables
1/ E 1/0+ 1/0(v’ —w’)/c, y obtenemos

e h.

me») = fi B12N9(Y+”) f dQ’p(a) / du ¿(y —llo) ¡OQ/o+ 61/,n’) (3.15)
2

_ c c _ 1 _l ¡1-1/0
Ó(V-Vo)='u—09l(l/—V0)V—Ol-fidexp 2( o, ) (3.16)ll

La función fdl/ÓÜ/ —1/0) = 1 es la transformación de g(v’ —w'), es decir.
es el perlil normalizado de absorción, cuyo ancho 0:, E (Ilo/(')0'vl se debe a
la dispersión av: en velocidad de los iones coronales. El corrimiento Doppler
61/ E uuu/fi? es el correspondiente a la velocidad neta w de deriva de los
iones coronales. Consideremos ahora la integral remanente en angulo sólido,
la cual simplificaremos mediante aproximaciones adecuadas.

Notemos que, dentro de la integral en ángulo sólido, hay dos factores
que d(-ependenen la dirección incidente n’: el perfil de intensidad del disco
y la densidad de probabilidad p(cv). Para el perfil de intensidad del disco,
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podemos suponer que es esencialmente cl mismo en todas las direcciones. e
igual a un perfil promcxlio. Sin embargo aparece una dependencia explicita
con n’ en el argumento de la intensidad del disco. pero debida al corrimienlo
Doppler: Í,¿(I/0+I/0w-n’/(:). Para una v(-ilocidadde viento radial, w = u-,.e,.7el
corrimiento Doppler es maximo para emisión proveniente del centro del disco,
_ves mínimo para la radiación que proviene del limbo. .—\una distancia de
2]? por ejemplo, el rango resultante es u" = 'u‘,.[0.87.1.00], v es menor para
alturas mayores. Asi. para alturas > BR.¿,el corriiniento Doppler se aparta
de su valor asintótico l/n‘ll,‘r/('en menos del 13%. Por otro lado. para alt nras
menores. las velocidades de viento seran suficienteinenie bajas. lv el efecto
Doppler sera desprutialfle. .-\si'.aproximaremos este corrimiento Doppler por
el valor fijo (51/= 1/“(rr/c para todas las posiciones de la corona. .\'oteinos (¡lle
en todos los puntos estamos sistematicamente sobre-estimando u", lo cual
condicira a una ligera sub-estimación de la intensidad total (va que. según
veremos. a mayores velocidades se producirá un ma_voratennainiento debido
al efecto Doppler).

.\'os queda aún una (lt-:pendenciaen la direccion incidente n' dentro de la
integral en angulo sólido, la correspondiente a la densidad de probabilidad
p(n ). l‘Ïn rigor. la redistribución angular no es isotropica. existiendo una lig­
era dependencia con la dirección n’. Ésta dependencia puede calcularse en
función de. la forma (le los orbitales atómicos involucrados en el decaimiento.

de modo que la función p((r) depende de la linea de interes. Por ejemplo.
para el caso L_v(vpuede demostrarse que 47mm) = (ll + 3cos2n)/ll (Beck­
ers (K'C'liipinan, 1974). .-\liora bien, debido al rapido decrecimiento de la
densidad electr(')nica con la altura, esperamos que las integrales de l,D\' es­
ten dominadas fuertemente por sus regiones centrales (las mas cercanas a la
louisfcra). Tomemos una LD\' con un acercamiento maximo dc BR. a la
fotosfera. En el punto central de esta l.D\'. el factor 47]) varía en el rango
[0.88. 0.97} (para emisión proveniente del limbo .vel centro del disco. respec­
tivamente). A una distancia '2R. del punto anterior (a lo largo de Ia l.D\')
el rango para el mismo factor es [004,12]. .-\ mayores alturas, estas difer­
encias se hacen menores. La aproximacicm 47])(0') w l presentara entonces
errores de orden < 10%. Esta aproximación introduce errores por defecto en
las partes centrales de las LDV (que dominaran los calculos). conduciendo
tambien a una ligera sub-estimación de la intensidad total.

(‘on estas aproximaciones podemos ahora realizar la integral dc angulo
solido. introduciendo un factor Sltr) que. depende de la distancia al centro
del Sol de cada punto de la LD\'. Finalmente. para la intensidad total de
la componente resonante, integrada en frecuencia en torno de la frecuencia
central 1/0,en unidades de [erg‘(till-2s(i(-’lsi"'}. obtenemos
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[(rIes)=
"" 47r

donde (Mr) E [1—‘/1 —(RO/T)2]/2 es el factor de dilución geométrica debido
a la integral en ángulo sólido (extendida a todo el cono sólido que el disco
Solar subtiende respecto de cada punto de la LDV). La última integral en
frecuencia convoluciona el perfil del disco solar I@(z/+óu) con el perfil iónico
de absorción normalizado (15(1/—1/0),debido a la dispersión en velocidad. El
argumento del perfil de intensidad del disco esta corrido en 61/= l/o'w/C,por
efecto Doppler, donde w es la componente radial de la 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 absorción de los iones,
pueden representarse por gaussianas

B12 /LDVdíL'N9(Y+”) oo) / du ¡Go + 61/) ¿(y —1/0) (3.17)

¡o exm-(u —vor/Auf} (3.18)

exp[-(1/ —VOY/Aug] (3.19)

IoÜ/l

a>( ) 11/—1/0 = —
fiAI/D

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

AUD = (Vo/c) sin/3 V3 + cosfl VJ,” (3.20)hi

es el ancho 1/e del perfil de absorción de los iones coronales, debido a la
dispersión efectiva en velocidad térmica a lo largo de la LDV (que en general
eombinará las temperaturas perpendicular y paralela). En estas expresiones,
.6= (-os“(B,/B) es el ángulo entre las direcciones radial y del campo mag­
nético local. Con estas expresiones, la integral en frecuencia que aparece en
la expresión de la intensidad resonante, resulta en el factor

I A . . .

/du I@(u+ (51/)¿(y —1/0) = 30 fi exp[—óu2/(AVÏ3+ Auf)K3.21)D

(51/E (llo/C)l/radial

AV. E AV1AUD/‘ÍAl/¡2+ Aug, (3.23)

Este factor exponencial recibe el nombre de atenuamiento Doppler, que se
vuelve progresivamente pequeño a medida que crece la velocidad del viento
solar (que a su vez implica un aumento del exponente 61/).
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3.3 Cálculos de emisividad a partir del modelo

En esta seccion sintetizamos imagenes en lil-3y l-ll-Lyrr . A partir de los
resultados de nuestro modelo corona], y utilizando las expresiones deducidas
para. intensidad UV y LB, calcularemos las diferentes integrales de LDV
involucradas, y compararemos los resultados con observaciones de minimo
solar.

3.3.1 Imágenes artificiales de LB
Examinando la integral de LDV para luz blanca dada por la ecuación (3.33).
es claro que el cociente ¡vB/Ei; depende (V'xclush’amentede la densidad elec­
tirónica axisimétrica mir) integrada a lo largo de la LDV. Ut‘ilizaremos los
resultados de densidad electronita de nuestro modelo corona] global.

Figura 3.7: Esquema geométrico para la integración en la línea de visión
(LUV, o “LOS” en inglés). (9(x) y 7'(x) deben calcularse para cada punto de
la LUV. Ésquematizamos el caso para dos puntos x y X’.

Describiremos brevemente como calculamos las integrales de LDY para
luz blanca (el enfoque será similar para cálculos UV). Debido a la axisimet ría,
nin-astro modelo produce una densidad 2D: 21,4730),que es la misma para
cualquier angulo azimutal (/): [0,27d. Así, para calcular la integral de LDV
de la ecuación (3.3), precisamos determinar en cada punto de grilla x de la
LDV, la distancia radial entre ese punto y el centro solar Mx), así como
el angulo latitudinal 9(X) del segmento que une el centro del Sol con ese
punto. La Figura 3.7 indica estas dos cantidadt-rspara dos puntos arliit rarios
a lo largo de la LDV. Una vez que conocemos [7‘(x),f)(x)] para. cada punto
x. podemos calcular el integrando en la ecuación (3.3) para cada punto X.
Para esto evaluamos el valor de cada campo fisico (axisirnt’rtrico) (Mr, 0) que
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aparezca en el integrando en cada punto x a lo largo de la LDV. Esto lo
hacemos mediante

(Mx) E <I>(1‘(x),0(x)) (3.24)

Notamos aquí que el mismo enfoque será. aplicado para calcular las in­
tegrales de LDV correspondientes a las líneas UV. Hemos desarrollado nn
código nmnérico que, para una dada LDV y para cada uno de sus pun­
tos de grilla x, calcula las cantidades (puramente geométricas) 'r(x) y r9(x).
Nuestros códigos permiten lijar un ángulo 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 así el
impacto de los efectos de proyección cuando el ángulo es variado. Un ángulo
(r = t) implica una vista lateral de streamer, con la LDV alineada con el plano
ecuatorial del modelo.

Veamos ahora los resultados correspondientes a luz blanca. La Figu­
ra 3.8(a) muestra imágenes sinteticas de pB/Éo en vista lateral (a = O) El
semicírculo negro representa el disco solar, el tamaño del campo de visión
es 5')x 1013.5).Las líneas 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 imagen es
evidente a partir de Io contornos de nivel.

.-\ cualquier altura dada, la intensidad es nmcho mas brillante en la zona
quese proyecta sobre la zona cerrada del streamer. En la zona que se extiende
por encima del streamer, también se observa una intensificación del brillo.
l-lemos superpuesto (en color blanco) las líneas de campo magnético para
mostrar que la proyección de la. zona de transición de brillo está centrada
en torno de Ia posición angular de la línea Ah. Esta línea es precisamente
la zona de transición de soluciones (le viento lento a rápido, como se ve
comparando con la Figura 3.6(b). Esto es consistente con los resultados
ohservacionales de Suess et al. (1999a) a partir de datos de la nave Ulysses,
que precisamente nmestran que la zona de viento lento corresponde a la zona
(le mayor brillo, y la transición de intensidad del viento y de brillo se producen
aproximadamente en las mismas regiones.

La Figura 3.8(|)) muestra el resultado análogo en el caso de girar la LDV
un ángulo 30° con respecto al plano ecuatorial del modelo coronal. La notable
diferencia cualitativa que aparece entre las dos imagenes, ponde de relieve
la importancia de los efectos de proyeccción para diferencias angulares muy
pequeñas. Los contornos de nivel de la figura con 30° de inclinación presentan
una simetría casi circular, habiéndose perdido la preponderancia del streamer
twnalorial en la proyección 2D.
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(a) 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: Imagenes artificiales de log10(pB/É®) sintetizadas a partir del
modelo

Para comparar estos resultados con datos observacionales; es mas ilustra­
tivo graficar cortes radiales y latitudinales de nuestras intensidades teóricas.
Hemos utilizado datos provenientes de distintos instrumentos, en particular
de la campaña Whole Sun Month (VVSM) del minimo solar de 1996. Los
datos correspondientes al ecuador provienen de analisis de datos medidos
simultaneamente desde coronógrafos terrestres (Marina 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 cuales pudo observarse el cinturón 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 reducción de los diversos datos pueden encontrarse en
Gibson (199913)y Guhathaknrta et al. (1998) para los datos de Marina Loa y
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LASCO C2; y en Cranmer et al. (1999) para reducción de datos del UVCS.

10‘“ 10’“ y y y l'[ï] 1-7fm
, r o —0 _0

. —B —8

2 40 ' i 10 r 3
(ll mü o
B \
e 10‘9- '33 10'9- 1

+—— <><>

10"“ 10‘“)- á

10“ . r . r . 1o"H i . r i

O l 2 3 4 5 O 20 40 60 80

r/Rs, Colmitude

(a) pB/ÉG función de la altura, en (b) pB/ÉG en función de la
el ecuador (trazo grueso) y el polo co-latitud, para las alturas
(trazo fino) 1.15, 1.50,2.5R® (de arriba a

abajo)

Figura 3.9: Para LDV en el plano del ecuador (vista lateral), valores predi­
chos de pB/ÉQ. Los diamantes y triángulos 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 función de la altur­
a, sobre el ecuador (trazo grueso) y el polo (trazo fino). La Figura 3.9(b)
muestra pB en función de la co-latitud (polo=0°) para las alturas 1.15, 1.5, y
2.5 Rc. 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 drástico cambio en las predic­
ciones polares, que de esta forma quedan contaminadas por intensidades del
streamer que se interponen en la línea de visión.
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Figura 3.]0: Para LDV inclinada en 30°, valores prt-¿diclrosde pB/É. en
función de la altura, en el ecuador (trazo grueso) _vel polo (trazo fino)
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Tabla 3.1: Valores numéricos para los parámetros del espectro cro­
n'iosferieo de HI-Lyo/ . Las intensidades estan dadas en unidades de
fotones sec“] (¿III-2Sl"1HZ-1

3.3.2 Imágenes artificiales de HI Lya
Para calcular las imagenes en HI-Lycr que se desprenden de nuestro modelo
corona], utilizaremos las integrales de la ecuación (3.17), ya que mas del 99%
de esta línea se debe a excitación resonante (Raymond et al, 1997). Para
efectuar la integral precisamos una expresión para el perfil de excitación
proveniente de la cromósfera. [Él/GNU). Utilizando datos observacionales
característieos de atmósfera de sol tranquilo, provenientes de distintas fuentes
(Craniner, 200M; Vernazza, Avrett X7.Loeser, 1981), representaremos el perfil
eromoslerico de HLLVG.’como

2 2 9.5 ‘l
Liml (y ú 1/0) (V _ V0) V —' VI) K

¡g ' ’(U) z Í exp ——————.——-—-—+1 exp »-—-————- +Í 1+ ----—­1-) rr “ / 2 b 1 2 12 .
A 1/” A I/b A14.

(firm
donde 1/.)z 2‘47 ><101st es la frecuencia central de la línea I‘ll-Lim: . y los
valores (le los diferentes parámetros se detallan en la Tabla 3.1 (Craniner.
2001:1). La. Figura .3.“ muestra el espectro cromosferieo resultante. l‘or

'--------­
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supuesto, esto representa un perfil característico, y esta sujeto a cambios de­
pendiendo de las observaciones particulares para las cuales se quiera calcular
imagenes artificiales.
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Figura 3.11: Espectro característico cromosféricode HI-Lya (trazo contínuo),
representativo de atmósfera 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 corona], sinte­
tizamos imagenes en HI-Lya . La técnica de integración es la misma que se
utilizó para los cálculos de pB (ver Figura 3.7 y discusión alrededor). En el
caso de una linea resonante, se presentara el efecto de atenuamiento Doppler
que hemos discutido en detalle. Al reemplazar en las integrales de LDV de
la ecuación (3.17) el modelo cromosférico de tres términos que acabamos de
describir, apareceran términos de atenuamiento Doppler similares a los de la
ecuación (3.21). Hemos incluido en nuestros códigos la opción de considerar
o no el efecto del atenuamiento Doppler. Para realizar los calculos también
precisamos de un modelo de abundancias de HI. Hemos recurrido a tablas
de abundancias en función de la temperatura electrónica, que resultan de
cálculos detallados de balance de ionización de Raymond y colaboradores
(comunicación privada).

Veamos ahora los resultados correspondientes. La Figura 3.12(a) muestra
imagenes sinteticas de HI-Lya en vista lateral (a = 0) El semi-círculo negro
representa el disco solar, el tamaño del campo de visión es 5 ><10R:-. Las
lineas negras superpuestas representan contornos de nivel constante para la
intensidad de la imagen, indicados como fracciones de su valor máximo. La
preponderancia del streamer ecuatorial en la imagen es evidente a partir de
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lo contornos de nivel.

La Figura 3.12(b) muestra el resultado de calcular la imagen con una
inclinación de 30" entre la LDV ,v el plano ecuatorial. Como en el caso de
imagenes de LB. la notable diferencia cualitativa que aparece entre las (los
imagent-es, pone de relieve la importancia de los efectos de pro_vecci(')upara
diferencias angulares muy pt-equiuias.Los contornos de nivel de la ligura con
30“ de inclinación presentan una simetría ovalada. habit'lndose perdido la
preponderancia del streamer ecuatorial en la proyeccion 2D. lÏn lil>imagenes
equivalentes para luz blanca. obteníamos que con una inclinación de 30‘ los
contornos de nivel se volvían casi circulares. En el caso de Lvn tenemos
el electo de atenuamit-rnto Doppler. este. el'ecto resulta mayor en los polos.
donde las velocidades son menores. que en el ecuador. l,a asimetría del efecto
resulta en una mavor intensidad relativa del ecuador (donde las veIm-idades
son menores) y por lo tanto la inclinación de 30° aún muestra una intensidad
relativa iuavor en el ecuador. aunque la ¡)reponderaucin del streainer se lia
visto seriamente afectada.

Para comparar estos resultados con datos oliservacionales, es mas ilustra­
tivo gralicar cortes radiales de. las intensidades prediclias. Hemos utilizado
datos [)l'()\'(!lll(!lll(-!Sde obst-u'vaciones del instrumento I'VCS, a bordo de la
nave Sul-¡0. nuevamente correspondientes o cercanos a la can'ipaña ll’holr
Sun Month (\\'S.\l) del mínimo solar de 1996.

lncluín'ios analis propios de datos ol)s(u'\'acional(-3sdel L'VCS de .lulio­
Agosto de. 1996. correpond¡entes a la campaña observacional de streamers
ecuatorialt-esde mínimo solar deI L'VCS. Durante el período Julio-Sept iembre
de 1996. pudo observarse el cinturon de streainers ecuatoriales en el limbo
oeste del Sol en en forma aproxiInadainente lateral (Raymond et al.. ¡997%
Para reducir los datos, hemos utilizado el software DAS/ÏDL de analisis de
datos del IIVCS, a Íin de realizar las correcciones de "dark-count" .v "Ílat­
Íield". asi' como para calibrar los datos en frecui-‘nciae intensidad (ver [ATS
Analysis Software, 2001). Tomando en cuenta el nivel contínuo de Í'ondo
en cada longitud de onda, hemos realizado ajustes gaussianos a los datos
espectrales. La intensidad de la línea es entonces calculada integrando el
mejor ajuste gaussiano. Los resultados de este analisis, que abarca el rango
de alturas 1.5 —4.:")R..¡.se indican como diamantes en la Figura 3.”!3(a).

Hemos incluido también datos ecuatoriales del L'\'CS analizados por l)o­
brzvcka et al. (1999), en el rango 1.5 —2.5]? .¿.que resultan consistentes con
nuestros análisis. Asimismo, los datos polares (indicados como triángulos)
corresponden a valores promedio de un estudio polar que abarcó los meses de
Noviembre 1996 a Abril 1997, realizado por ("ranmer el al. (1990). así como
a resultados de l')obrx_vcl<aet al. (1999).

La Figura 3.l3(a) muestra las predicciones de intensidad en lll-lam
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(a) a = 0° entre la LDV y el plano (b) a = 30° entre la LDV y el plano
ecuatorial del modelo (vista lateral) ecuatorial

Figura 3.12: Imagenes artificiales de logmUa) sintetizadas a partir del mod­
elo

unidades de [fotones sec'"cni‘zsi’ll-lz‘l], considerando el efecto de atenu­
arniento Doppler. Se muestra la predicción polar (trazo lino) y ecuatorial
(trazo grueso) como función 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 electrónica. La predicción de
Lya’ esta 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
(-icnai'lor,los datos han sido seleccionados mas específicamente para datos del
cinturón de streamers, observado en Í’ormalateral. 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 mas relevante. Nuestras predicciones son algo menores que los
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(a) Considerando el efecto de aten- (b) Sin considerar el efecto de aten­
uaniiento Doppler uainiento Doppler

Figura 3.13: Para LDV en el plano del ecuador, valores predichos de ¡(v en
l'unción de la altura, en el ecuador (trazo grueso) y el polo (trazo fino). Los
diamantes y triángulos corresponden a datos de mínimo del UVCS, para el
ecuador v el polo respectivamente. Fuente: A.l\/Ï.Vásquez, Dobrzvcka et al.
(l999), Cranincr et al. (1999))

datos observr-rcionalesen el polo, indicando una posible sobre-estimación de
nuestro tratamiento (simplificado) del atenuamiento Doppler.

Para poder evaluar por separado los efectos del atenuamiento Doppler y
de la abundancia del l-ll, la Figura 3.13(b) muestra los mismos datos obser­
vacionales, pero se superponen las predicciones de intensidad de l-lÏ-Lvo' sin
considerar el electo de atenuamiento Doppler. Se puede apreciar el drástico
desajuste de las predicciones con los datos a medida que aumenta la altur­
a. En el ecuador el ajuste se mantiene hasta algo más 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
sónicas a menoresaltin'as, por debajo del pico del streamer, según discutimos
al analizar las soluciones de viento.

Debido a que en la zona cerrada del streamer el electo Doppler es des­
preciable, en esa zona el acuerdo entre la predicción y los datos indica que
el modelo de abundancia de HI es razonable. Por otro lado, en la zona po­
lar, el exceso de predicción que se produce en el polo al no considerar el
atenuamicnto Doppler, resulta mucho mas importante que la prediccnin 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 aproximación de primer orden.

la[PHOlONSs" Cm

Figura 3.14: Para LOS inclinada 30°, valores predichos de Ia en función 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
(le un ángulo de inclinación de 30° entre la LDV y el plano ecuatorial del
modelo. Nuevamente se aprecia cuantitativamente el drástico cambio (hasta
un órden de magnitud) en las predicciones proyectadas sobre los polos, que
de esta forma quedan contaminadas por intensidades del streamer que se
interponen en la línea de visión.



Capítulo 4

Turbulencia de Langmuir
en Fulguraciones Solares

4.1 Fulguraciones solares y turbulencia de plasma

l,os haces de electrones supratt'u‘niicos generados durante fulguraciones so­
lares (FSs) son responsables de una variedad de mecanismos de radiacit'm.
desde ravos X duros (RXD) hasta radio frecuencias. El estudio de los dis­
tintos procesos provee información útil sobre aspectos coinpleincnt¡trim (le
la funcion de distrilmeión de los electrones del haz. Por ejemplo. los RXD
observados son adjudicados al frenado por breinsstrahlung no-lerniico que
sufren los electrones del haz al penetrar la (:r()nu')f(-u'a.Bajo la suposición de
que el liaz es detenido completaniente en estas capas atinosl't'u'icasemitiendo
RXD (modelo de “tliick-targtrt”). el flujo energético total del haz v su índice
espectral en la cola de altas energías. pueden derivarse de observaciones de
RXT) con resolucit'm espectral. Ejemplos de tales estudios lo constituyen las
observaciones de FSs realizadas desde el espacio por los instrumentos HXRB­
S/SMM (Hard X-Rav Burst. Speetrometm‘ a bordo de la Solar .\laxiiuuln
Mission). _vdel BATSlï/CGRO (Burst and Transient Source Experiment a
bordo del Coinpton Ganuna Ray Observatory). Los datos en RXD revelan
que las energías típicas de electrones con energías de w 2(lkev. se.eucueut ran
en el rango 107 —'l(l“erp,‘ sec-leur”. ver :\scli\vandeu ct al. (1.095). Asimis­
Ino. los índices espectrales (lt-EdllCÍthSse encuentran en el rango w fl — T
(dF 'X' ÍÏ'WHÏ: flujo dilei'encial de part ículas). ver TaIulberg-llansscu .\'
lÉInslie “988).

La superposición de la distribución del haz de altas energías sobre la dis­
tribucion inaxu'elliana local que describe los electrones atinosli'lricos. puede
dar lugar a una pendiente positiva en la distrilnlcion en velocidad del con­
junto total de partículas. Esto es. puede existir un rango de velocidades en el
que ¡If/¡lr ‘>(l. Las distriluiciones de este tipo son inestables a la generación

07
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de ondas de Langmuir (ver Krall (K:Trivclpiece. 1973. Cap. 9), que son gen­
eradas en forma muy eficiente hasta que se forme un plateau (af/81) = 0) en
la distribución, proceso conocido como relajación 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
imadamente doble a la frecuencia. de plasma local (segundo armónico de
plasma), que para FSs resulta ser de algunos GHz (radio ondas).

La formación de un plateau por relajación cuasi-lineal (RCL) es un proce­
so muy rápido, por lo cual uno esperaría que la generación de ondas de Lang­
muir sea un proceso muy localizado en la zona de aceleración de partículas.
Sin embargo, las colisiones coulombianas entre el haz y la atmósfera, tienden
a favorecer la recuperación de una situación inestable (af/av > 0). Así, la
combinación 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 sólo 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 teóricos existentes para la generación de ondas de radio mues­
tran inconsistencias con los eventos asociados de rayos X duros. Emslie .k'.
Smith (1984) (E884) 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 forzados a invocar mecanismos muy eficientes de re-absorción 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 E884), b) la utilización
de la aproximación de “choque-frontal” para la interacción de las ondas de
Langmuir al generar fotones (proceso L + L’ —)T). Otros trabajos sobre
haces energéticos en fulguraciones solares (cómo por ej. Smith (1970): Smith
& Fung (1971); Smith (1977)) no tratan adecuadamente la evolución espa­
cial. Asimismo, recurren a la suposición de choque-frontal, y como resultado
obtienen flujos de radio-ondas excesivos.

La ¡"homogeneidad espacial ha sido considerada en forma aproximada
por Zheleznyakov & Zaitsev (1970) y por Hamilton & Petrosian (1987). _\'
sus estimaciones para los niveles de turbulencia de Langmuir generada son
inferiores a la de los trabajos mencionados anteriormente. Por otro lado. en
relación a la emisión en segundo armónico de plasma, Melrose & Stenhouse
(1979) han explorado la relajación de la aproximación de choque-frontal,
suponiendo espectros de Langmuir descriptos por leyes de potencia. Para
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los casos que estudian, encuentran redttcciones importantes de la emisividad.
lÏste es un aspecto relevante que tambien incorporamos en forma consistente
en nuestro modelo.

l'Ïn este contexto, dearrollamos un modelo teórico simple que descrin
tïtnlsisl(tlllt-Elllt-Enlt!la evolución acoplada de la función de distribución del haz
(como función de la velocidad ,v la posición a lo largo de. Ia línea de cam­
po magnéticas) v del espectro de turbulencia de. Langmuir (como función
del número de onda _vla posición). considerando un regimen estacionario.
Asimismo, relajantes (:onsistentemente la suposición de choque frontal para
las ondas de Langmuir. lÏl objetivo final es mejorar el actterdo de las predic­
ciones de intensidad de ondas de radio con los valores observacionales.

La razón para considerar este problema como función (le la profundidad
atmosferica es doble: (a) considerar aprtrpiadamente los efectos de inhomo­
«¿eneidad espacial mencionados mas arriba. ,v (b) generar un modelo simple
que pueda resultar en el futuro cómo una herramienta titil para el analisis
de observaciones de radio con resolución espacial. En este sentido. las ob­
servaciont-esde radio con suficiente resolución espacial v espectral, han sido
intentadas sólo recientemente. Por ejemplo, el trabajo por .-\sch\vantlcn ct
al. (1992) constituve un excelente estudio de eventos de radio que coordina
datos con reolución espacial del \'L.—\(NRAO. L'SA) v datos espectrales del
instrumento PHOENIX (ETH Ziirich. Switzerland).

lïn este capitulo introducimos las ecuaciones basicas de nuestro modelo.
discutiendo los procesos fisicos relevantes bajo consideración (colisiones. R­
C'L) _vla (t()rnpe.t(-',nciaentre los mismos. Desarrollamos nttestra solución del
problema acoplado del problema estacionario, obteniendo como resultado es­
pectros de Langmuir apropiados para fulguraciom-sssolares _\'eventos de tipo
lll. Nuestros niveles de turbulencia muestran disminuciones de al menos un
orden de magnitud respecto de los modelos preexistentes.

En el capítulo 5 modelamos la emisividad de ondas transversales (en el
rango de radio) como resultado de la tnrlmlencia de Langmuir. l'Ïn dicho
modelado consideramos la isotropización de las ondas de Langmuir por acción
de iones ,v/o ondas i(')Iii(:()-a(-t'isticas.suponiendo el caso mas favorable de
una efectiva istropixación de las ondas de Lang'muir generadas or el ha/.
Derivamos expresiones para la emisividad _\'absorción en segundo armónico.
en las que relajamos la (frecuentemente usada) suposición de choque frontal
para las ondas de Langmuir. Esto es necesario toda vez que. tal como se
desprende de nuestro modelo de generación de tm'bultmcia Langmnir. no se
cumplen las condiciones necesarias para tal aproximación. Las expresiones
resultantes implican importantes reducciones de (-'misi\'idad respecto de los
resultados de choque-frontal. Finalmente. calculamos los flujos esperables en
ondas de radio para haces de electrones con energías consistentes con RXÏ). _\'
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comparamos nuestros resultados con los de modelos anteriores y con análisis
recientes de datos observacionales de radio.

4.1.1 Turbulencia de plasma
El problema principal de la teoría de turbulencia (le plasma es el establecer
las ecuaciones que describen la dinámica de la densidad espectral W(k) de
los plasmones (cuantos de turbulencia de plasma). Esta densidad es tal que
d3kW(k) es la densidad de energía contenida en plasmones que se encuentran
en un entorno dak del número de onda k. Esta densidad puede variar por la
emisión _\'absorción (le plasmones, asi como por las interacciones no-linealcs
que los mismos experimentan. La ecuación cinética consistirá en expresar
la \"ariaci(')ntemporal (¡lll/(H/df en términos (le fuentes, sumideros _vefectos
de transferencia no-lineal. Existen diversos modos colectivos de plasma, de
manera que en general habrá una ecuación cinética para la densidad espec­
lral (le cada uno. Estos modos de oscilación del plasma suelen acoplarse
sí (interacciones onda-onda), y además existen acoplamientos entre ondas _v
partículas (tales como amortiguamiento colisional con partículas térmicas,
excitación debido a poblaciones supratérmicas, etc.).

El sistema de ecuaciones que describe esta dinámica presentará entonces
términos de acoplamiento entre los diversos modos de oscilación (plasmones)
y la función de distribución de partículas. Al plantear un problema partic­
ular, se intenta aislar sólo aquellos modos, y aquellos términos, que parecen
más relevantes al problema de interés.

Desde el punto de vista de los plasmas astrofísicos, la turbulencia de
Langmuir constituye uno de los más importantes ejemplos de turbulencia. En
el caso de las fulguraciones solares, la fuente de la turbulencia de Langmuir es
habitualmente una población supratérmica de partículas (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 partículas rápidas, fusionarSecon otras ondas L (emitiendo
fotones transversales al doble de la frecuencia (le Langmuir), o inleracluar
con ondas iónico-acústicas (IA).

Los dos procesos no-lineales mencionados, esto es, la coalescencia L+ L’ <->
T y el decaimiento L + IA H L’, son procesos que involucran 3 plasmones.
Existe también la posibilidad de que las ondas L experimenten interacciones
involucrando 4 (o más) plasmones simultáneamente. No obstante, bajo la
condición (le turbulencia débil en la que trabajaremos, las interacciones de
4 o más plasmones poseen probabilidades de ocurrencia significativamente
menores, por los que no las consideraremos. En la próxima sección introduci­
mos explicitamente las ecuaciones dinámicas que utilizaremos, y discutimos
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la naturaleza física (le los diversos terminos.

4.1.2 Ecuaciones dinámicas

En nuestro modelo consideraremos la propagack’m de. los electrom-‘sa lo largo
de las líneas de campo magnético. de.modo que recurritnos a una (lescript't'ión
en una dimensión. Consistentemente, las ondas de Langtnuir generadas por
el haz se propagan tambien en esa (lil't-scciónConsideramos en nuestro inod­
elo los siguientes procesos físicos: (l) interacción plasinón-eleetrón. generan­
do turbulencia de Langmnir v difundiendo la distribución de electrones. (Ql
antortiguatniento colisional sobre. los electrones del lia7,_vlas ondas de Lang­
niuir (L). (3) dellexión no-lineal de. las ondas L. cansada por iones _vondas
¡único-acústicas (l.'-\). _\'(4) prodncci(')n de fotones en segundo armónico de
plasma a través del proceso no-lineal L + L’ <—)T(2w,,).

El sistema de ecuaciones diferenciales apropiado para describir el estado
est;l('lt)n'rll'l()del problema, en terminos de la función de distrilntcnin ./'tr..r)
_vel espectro de energía lrl"(1:.:r) en turbulencia de Langmnir es (ver Kaplan
&',Tsytovich, 1973, Cap l-Scc 4)

(If Üf í) ' ¡qu ,Üf ‘— = :— = — "l/l’— ,' .
(1/. 1 0:1: Ü'L' LII,,II'I,,¿I Ü'tf + "(1 ) l H l l

(i l/l' Ü W’ 7nd,: 20f ll’ (_rI:2 l'lv' (9 .¿l'l' .317" ll" 2
< >= (->=t—r—-wl—+———(v—)+7(+)— — . l l

rl/ su, "(7:17 w, n,. dir y, 31,. ¿un (71: " ,4,­
(4.2)

wn ’

donde f esta normalizada para (¡ne 77,,= .I'rh- f sea Ia densidad de partículas
del haz, 71,:es la densidad de part ícnlas atmosféricas. ¿un = 4171),.(’2/7I’I.,.es
la ll'l'l'llUlH'líl local de plasma. v I _\' m, son la carga _\' la masa del "let'­

trón respectivatnente. La velocidad (le grupo de las ondas (le Langtnuir es

r” = ('):;;(I¡:)/(')k= lv 1:"= ‘Ni'HTn/Illres la velocidad termica (le los
electrones. La densidad espectral de energía W esta definida de forma tal
(¡ue la densidad total de energía de las ondas (le Langmuir es,

WL [el'g «nt-31 = /(Í1' W {-1.3‘;

En las ecuaciones (4.1-4.2) ‘L‘no sólo representa la velocidad (le los elec­
trones, sino también la velocidad de fase de las ondas L en resonancia ('on los
electrones. La eondidición de resonancia es (ver Krall tk"Trivelpiet-e, 1073.
(Ïap 9)

IT: wUr) . l
“T (’lrl)
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donde k es el número de onda de las ondas de plasma y w(k) es su frecuencia,
dada por la relación de dispersión

w206)= + 31321€
Los prin'ieros términos de los lados derechos de las ecuaciones (4.14.2)

describen el acoplamiento onda-partícula. En la ecuación (4.1) el efecto del
acoplamiento se manifiesta como un término difusivo en velocidad para la
distribución de electrones. Los electrones energéticos que ceden energía para
excitar ondas L se desplazan a regiones de menor energia, mientras que los
que absorben energía de las ondas se desplazan hacia mayores energías. En la
ecuación (4.2) el efecto del acoplamiento se manifiesta como una tasa tempo­
ral de excitación proporcional a Üf/Üv, lo cual implica que las ondas L crecen
en torno de velocidades de fase para las cuales la función de distribución tiene
pendiente positiva. Esto se debe a que una onda L sólo intercambia energia
con electrones resonantes, de velocidad similar a su velocidad de fase, dada
por la ecuación (4.4). Así, en una región de pendiente positiva. el número
de electrones con velocidad algo mayor que la onda es superior al número
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 región de pendiente positiva se redistribuyen a menores en­
ergías. Esto disminuye la pendiente de la distribución, por lo cual la tasa de
generación de ondas L disminuye. El proceso se detiene con la formación de
un plateau (derivada nula), alcanzando de este modo el nivel de saturación
de la ttn'bulencia.

Los segundos terminos de los lados derechos de las ecuaciones (4.14.2)
corresponden al amortiguamiento colisional de los electrones del haz y las
ondas de Langmuir respectivamente. Las frecuencias colisionales respectivas.
11(1))para los electrones del haz y l/L para las ondas de Langmuir, están dadas
por (Zheleznyakov & Zaitsev, 1970)

Au.)4 Au):

11(1))= 87rn:v3 VL = 167mev3 (4'6)

donde .\ 2 20 es el logaritmo de Coulomb de plasma. El efecto de la coli­
siones es el de disminuir la energía 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 energías
con mayor rapidez que los electrones de alta energia. El efecto neto es el de
favorecer el crecimiento de una pendiente positiva en la distribución de los
electrones supra-térmicos, y la consiguiente generación de ondas L. Asi, las
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colisiones tienen sobre la distribucion de electrones el efecto opuesto al del
acoplamiento onda-partícula descripto mas arriba.

lïn la ecuación (4.2). la naturaleza del tercer _vcuarto terminos puede
describirse mas facilmente expresando el espectro de ondas en función del
mimero de onda k, en lugar (le la velocidad de fase r. l'Ïl espectro turbulento
ll',. puede expresarse alternativamente en función del número de onda ll',“
utilizando para ello la condición de resonancia de la ecuacion (4.4) _vpidiendo
Ii} dl.": ll',.rh-. l,a derivada temporal total de ll); debido a estos dos terminos
se deduce de la ecuación (4.2), resultando

. _. . ,4,

(¡Hillz J-Hü llll-'- l-l.Tl
(Il Uk l ¡:3

El término proporcional a o rt-epresentala interacción no-Iineal de las on­
das de l.angmuir con iones (Ï. +i —\ Ï,'—!—í')o con ondas l.-\ (Ï. -LÍ.»l —->Í.'. de­
('nllnlt'lllt) electrostaticol. ("omo resultado del decaimiento. la onda de fang­
muir es dellectada. es decir. L’ emerge en una direccion distinta a aquella en
la cual Í. fue absorbida. lÍtilizando formalismo semi-cuántico. .v recurriemlo
a expresiones detalladas para la probabilidad del (lt-Et:?llllll(!lllt)electrostatico,
realizamos un analisis detallado del decaimiento. Encontramos (Vasquez et
al., 2002) que el decaimiento es mas eficiente, e igualmente probable. para los
casos extremos de deflexión máxima (k1, _vku casi antiparalelos) lvdellexion
de pequeño angulo (kL .v kn casi paralelos. formando un angulo pequeno).
lndendientemente de si el agente isotropizador son iones u ondas l.—\.supon­
dremos que el angulo (le cada deflexión individual es pequeno. lo cual nos
permite considerar la deflexión como un efecto difusivo en el espacio k de
nt'nneros de onda. L'n escenario alternativo, de acuerdo al cual las ondas L
experimentan exclusivamente (IeÍIexion maxima en cada ¡nun-accion. ba sido
analizado por Cairns 8:,Robinson (1995). .-\part ir (le esa suposición. predicen
que el rango (le las frecuencias de las ondas l.-\ resultantes es 100-300llx. que
son frecuencias efectivamente observadas en mediciones in-situ de ondas l.-\

en eventos de tipo lll a HÉA. Un calculo similar (Vasquez et al.. 2002) indi­
ca que bajo la suposición (le (leflexión difusiva (pequeño angulo). se predicen
para las ondas l.-\ frecuencias relativamente nu-rnores,tambien observadas en
eventos de tipo lll: como por ejemplo los eventos de baja frecuencia detec­
tadas por Ulys-ses en el rango 25-60“! (Thejappa K' .\lacDo\vall. 1.098). I'n
modelo mas general. inclu_\r'endotodos los ángulos posibles de deÍIexion. seria
ciertamente necesario para obtener resultados más precisos. En conclusion.
en el marco de eventos de tipo lll. existe fuerte evidencia observacional.
así como soporte tt-aórico,para suponer que el decaimiento elt-ictl'ostálico es
un eficiente agente difusivo de Ia poblacion de ondas de Langmuir.

l'Ïl decaimiento electrostatico actúa entonces como un mecanismo de iso­
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tropización de las ondas L. La ecuación (4.7) indica que la tasa de ocurrencia
de estos eventos resulta proporcional a la derivada GHZ/8k de la densidad
de energía turbulenta respecto del número de onda. Esto puede entenderse
como un efecto difusivo en la coordenada k (que expresa. el impulso lineal
de las ondas L). La deflexión de ondas L por iones reduce el impulso de
aquellas, “desplazándolas” a regiones de menor k. De esta forma, para valores
de k en torno de los cuales la pendiente de Wk es positiva, se favorece el
aumento de la población en ese valor de k. Esto se debe a que la pendiente
positiva del espectro implica que más 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 l'V., de modo que en esas regiones la tasa
resulta negativa.

Finalmente. el término proporcional a .5 en la ecuación (4.7) representa
la coaleseencia de ondas (le Langmuir. produciendo fotones transversales.
El efecto neto es el de disminuir el número 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. Además la tasa de
pérdida de energía es menor a mayor número de onda. Esto se entiende en el
marco de un enfoque semi-cuántico, ya que cuanto mayor impulso tenga el
plasmón se espera. una menor probabilidad de ocurrencia de la coalescencia.

La no-linealidad de los fenómenos descriptos por el tercer y cuarto terminos
de la ecuación (4.2), se manifiesta en la dependencia cuadrática en la den­
sidad de energía. Los coeficientes de acoplamiento a y {3para estos dos
términos resultan (ver Kaplan & Tsytovich, 1973, Cap 1 - Sec 3),

7rx/É w:

5 nemec5

3

mas fl =
a _ 27nempv;1 (4.8)

Si consideramos que el agente deflector lo constituyen los iones, en lugar de
las ondas IA. el coeficiente cr está dado por la misma expresión de la ecuación
(4.8). pero dividido por un factor (1+Te/T,-)2. Notemos que estos dos últimos
procesos estan representados por terminos euadráticos en ll' en la ecuacion
(4.2). .‘—\sí.para haces de electrones con flujos (le energía suficientt-‘n'ienle
bajos, estos dos términos pueden en principio despreciarse.

4.1.3 Tiempos característicos involucrados
En esta sección analizamos estimaciones de los tiempos característicos de los
diversos procesos considerados en las ecuaciones (4.14.2), y por lo tanto la
importancia relativa de sus diversos términos.

El tiempo característico de la relajación cuasilineal TQL,puede hallarse
a partir del primer término de la. ecuación (4.2), considerando sólo el a­
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coplamiento onda-partícula. (‘onsiderando numeros característicos para Ia
derivada la generacion de la turbulencia de Langmuir dehido al haz se

l

ih' '

produce en tiempos del orden (Tsvtoviclr. lflTtl. cap G-l-l).

11,. I Y _R _ _- , .
TQ], w —-— w lll —-lll ’sec (4.9)

m, La,

donde In, es la densidad del haz supraterrnico. que puede estimarse a partir
(le, considt-eraciones energt’sticas de rayos X duros en fulguraciones solares.
Utilizando nt'uneros apropimlos para la densidad del haz (para l'ulguraciones
«le diversa intensidad). .v Ia densidad del plasma de Í'ondo. liemos estimado
cl rango de valores indicado.

l.a escala temporal de los efectos colisionales sobre las ondas de Langmuir
se puede estimar de la ecuación (4.6). 7,. N l/I/L. Debido a la dependencia
cúbica con la velocidad, esta escala de tiempo colisional resulta mtlclto Imn'or
que Ia escala cuasi-lineal. Utilizando números característicos obtenemos

7,. N iii-"sot- >> rm. (4:10)

I'na vez que la turbulencia de Langrnuir satura. suponemos que el es­
pectro se vuelve isotropo por accion del decaimiento electrostatico. ('ada
decaimiento individual esta condicionado por la conservación del impulso
v la energia. lo que impone restricciones soln'e cuales son los decaimien­
tos posibles. Para los (lt-'(‘ilÍlIlÍt‘lllUScinemat¡camente permitidos. la tasa de
ocurrencia (le los procesos L H L' + S puede estimarse calculando la tasa
(le generacion de ondas lA, consideramlo tanto el proceso directo como el ¡n­
verso. Para niveles suficienteinente altos (le ondas iónico-acústicns. la escala

temporal de ¡sotropizacion que deducimos resulta.

_ l If]. J luli/(T,N E tu,
donde ln. es un valor caractt-n‘isticopara los números de onda del espectro de
Langrnuir. l'l',.[erg cm'3] es la densidad energetica total en ondas de Lang­

Illllll'.knE An es la longitud de Delrvey m1,la masa del proton. l.a
estimación numérica surge de considerar un escenario de. turlntlencia deliil.
es decir

.3><in-“st-c (¡.1 l)

ll'L

n, ÍJHT,

Fsta condicion es verificada en el caso solar. así como su valor numerico

(/.-,,\,,)'-’ ¡4.13)

calculado. n. ¡Inslr'rinri en la presente tesis. l'Ïl valor numerico w .3 x
Itl ‘sec representa una cota superior. suponiendo un nivel alto de ondas l.'\.
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y l'ulguraciones poco intensas. Bajo la misma suposición de alto ni\'el de
ondas IA, pero para fulguraciones más intensas, Tim puede disminuir por
debajo de la escala temporal colisional. En estos casos sería necesario incluir
este efecto simultáneamente con la consideración de las colisiones. En nuestro
modelo supondremos que el nivel de ondas l.‘-\no es lo suficientemente alto.
(le modo que los tiempos de isotropización resultan mayores que los tiempos
colisionales.

En cualquier caso, Tim>> TQL,indicando que podemos considerar que la
saturación de ondas de Langmuir, generadas en la dirección del haz, produce
esencialmente una distribución muy colimada. Luego de esta saturación el e­
spectro de Langmuir es isotropizado por (lt-ecaimientoeleclrostatico. Ademas.
la suposición de deflexión de pequeño angulo. implica que la isotropización
ocurre en forma cuasi-elástica, ya que estimaciones análogas para los tiempos
de transferencia de energía resultan mucho mayores que los de isotropización.
Esto significa que. a primer orden, puede considerarse que la densidad de
energía total WL se mantiene constante durante la isotropización. Esto im­
plica que toda la energía estará disponible para la transformación en ondas
transversales por coalescencia de ondas de Langmuir.

Consideremos finalmente, el tiempo característico del fenómeno de coales­
cencia L+L’ —)T(2we). Este tiempo puede estimarse utilizando WL w WAI)
en el último término de la ecuación (4.2). También puede estimarse del
planteo cinético de la coalescencia, en forma análoga a los cálculos realizados
para 7m. Por ambos métodos nuestros cálculos indican que (ver también
Tsyloricli. ISJTU)

3 2 k 3 .,k Te

TL+L'->'1'N_(C> ( L) nl B N 102Ti50 (4.13)(4),; Ue kt I’VL

donde kt N es el número de onda medio de los fotones de augtllltlu
armónico de plasma, resultantes de la coalt-tsccmúade las ondas dc Langmuir.
El tiempo de coalecencia resulta mucho mayor que el de isotropización.

Hemos encontrado entonces que, para niveles de turbulencia suficiente­
mente debiles, el término proporcional a ¡3 en la ecuación (4.2) es pequeño
en comparación con los demas. Esto implica que durante la saturación del
espectro de turbulencia de ondas de Langmuir, estas pierden una fracción
pequeña de su energía en producir fotones de segundo armónico. Este resul­
tado justifica nuestro enfoque de calcular primero el espectro de Langmuir
resultante, y luego la emisión de fotones en segundo armónico en una segunda
etapa.

Por otro lado, hemos encontrado que el término proporcional a a en la
ecuación (4.2), que describe la dellexión (le ondas (le Langmuir, puede resul­
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tar comparable al término colisional. Esto cs cspcrablc para l'ulguraciout-as
Nllllt'lt'lllt'tnt'lllt' iutcnsas (¡llt' prcscntcn niw'lcs dc ondas l.-\ sulicicutcnwnlc
clcradox l,a dcllcxion uo-liucal no scra considcrada cn cl prcscntc aluili>is.
.\'o obstautc. I'ccurrimos a su capacidad para isotropizar cn forma clicicntc _\'
cuasi-(elástica a las ondas (lc Langinuir gcncradas por cl haz. lÉs importantc
notar quc la consideración simultant-sadc cstc cfccto prcdccirl'a nirclcs dc tur­
bulcncia mcnorcs. L'na isotropización mas rapida implicaría una saturación
dcl clccto cuasi-lineal a nivclcs mcnorcs. pucsto quc pondría a una l'racciou
aprcciablc dc las ondas lucra dc rcsonancia con cl haz. .-\ su \'c'/.. Incuorcs
nin-dos dc turbulencia gcncrarían mcnorcs nivclcs dc omisión cn cl scg‘undo
armónico. Dc csta forma. basándonos ou uucstras cstimacioncs dc los dil'cr­
cntcs términos cn las ccuacioncs (4.14.2), calcularclnos una cota maxima a
la producción dc omisión cn scgundo armónico.

ljn primcr lugar, cl espectro 1D dc ondas dc Langmuir gt-sucradas por
cl haz sc (,lcsarrolla hasta alcanzar su ui\'cl dc saturación. Esto nircl dc
saturación, y la forma dcl cspcctro. estaran dadas por nuestro modclo dc
gcncrackin (lc turbulencia, que considcra siuutltancanu-mtc las colisioncs. la
rclajacion cuasi-lincal. _\'cl arancc dcl haz. l‘Ïn una scgunda ctapa. las ondas
dc langiuuir son isotropizadas cn l'orma rapida _\'clcicicntc. sin pérdidas
significativas dc cncrgía. l‘Ïn una tcrccr ctapa. cl prom-lsodc crmlosccncia dc
ouda> dr Lauguuiu gcrcia ltb lolouw cu wguudo ariuouito dc plauua .rmlio
'¡tltlnx

l‘Ín las proximas scccioncs dcl prcscutc capítulo dcsarrollamos uucstro
modclo dc gcncración (lc turbulmcia. Forlnulamos un proceso ¡tcratiro quc.
hacicudo uso dc la gran dilcrcncia dc las cscalas tcmporalcs dc la RFÏ. r las
colisioncs, nos permito dcducir aimlíticamcntc cl cspcctro turbulcnto rcsul­
tantc cn función dc la profundidad. En cl capítulo :3dcsarrollaums cálculos
dc cmisiridad cn scguudo armónico, rclajando la aproximación dc choquc­
frontal. I'tilizando cl cspcct ro dc Langmuir (¡nc rcsulta dc nucstro modulo.
calculalnos los [lujos tcóricos dc radio ondas y coinlmrauios con obscrri-tcitmcs.

4.2 I\ríodelode generación de turbulencia de Langmuir

('mncnzamos por rccscribir las ccuacioncs basicas cn l'orma adiincnsioiml.
Dclinimos 12,.cómo la velocidad típica dc un clcctrón supra-térmico. quc dc
acut'rdo a las obswvacioncs dc RXD corrospondc a una (-Encrg'iadc alrcdcdor
dc w 2tlkcr. Estrictamcntc, 20km cs cl límitc inl'crior dc la distribucion dc
oucrg‘íadcl haz. Delinimos también las cscalas caractm'ísticas dcl problclna.
(¡uu sou la t‘St'ïll'rldc rclajacion cuasi-lincal TI?E (7')?/Hl_'l(7;u‘:'l_l. dondc m, cs
la dcnsidad dc partículas dcl haz. y la cscala colisional cs Tf.’E l/I/“(r = I',.).
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t-H'Bt v—)vcv :v—)vc7';,’a: weáwgwe
ne —>nz ne f —>(ng/vc) f 1/ —>11/72 W —) (nfimevc) W

Tabla 4.1: .4\(limensionalización de variables para las ecuaciones (¿H-4.2)

Utilizando estos números característicos, transforinamos las variables a
su forma adimensional, de acuerdo a lo indicado en la Tabla 4.] (los supra­
indices "” en las diferentes cantidades, representan sus valores en el punto de
inyección del haz, a: = 0).

Aprovechando la gran diferencia de tiempos característicos que hallam­
os en la sección anterior, definimos el parámetro pequeño e” E TS/TB, y la
función adimensional €(rr) E ¿”uf/n,“ Con estas definiciones. y las consid­
eraciones de Ia sección anterior, las ecuaciones (¿LI-4.2) toman la siguiente
forma adimensional

ag __ 1 a ag l 1 8 g
az ’ vay“ 82)) 6(“vay (v2) (4‘14)

BH _ 389 H
87 — v -a—vH—e(¿)uo(:z)11H (4.15)

donde, por conveniencia matematica, hemos definido

H(1', 'U) E I/V(.’L',v)/we (4.16)

1- , — ,. de
go,v)=¡(uu (4.17)

También hemos definido 1/0E (6‘u‘2)‘1,y hemos realizado la aproximación
g’ z (uu/3ne'v3) f’, que es válida en tanto se cumpla

<<[im ¡1‘ (4.13)
a 1/2 2

,axlnhe ve]
Esta condición es satisfecha toda vez que un haz espacialmente inho­

mog‘éneoviaja a través de una atmósfera comparativamente más suave (en su
variación espacial), que será el caso bajo análisis. Para ganar comprensión del
comportamiento de los procesos físicos involucrados en nuestras ecuaciones
ecuaciones (4.14-4.15), consideraremos los efectos en forma desacoplada en
las próximas dos subsecciones.
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4.2.1 Límite colisional

('omencemos por considerar sólo los efectos colisionales. que en nuestras e­

cuaciones (4.14-4.15) corresponde al límite matemático e" E Tilll/TÏ—>x.
En este límite, el sistema de ecuaciones se desacopla y puede integrarse
facilmente. Fin este límite. la integracion de la ecuación (4.15l es directa.

ÍÍ(.I:. c) = Hub?) c_"""" (-l.'|9)

l'Ïn el mismo límite, la ecuación (4.14) puede. integrarse analíticamente
por el metodo de las características. que relaciona explícitamente la funcion
de (list rihueión _r¡(.'c,c) con su perÍil gntc) en el punto de inyección :r = ti. El
resultado es

_(¡¡)(i;—>e(l + 4¿/i-")‘/"') ‘
_r¡(:r. = y ' ,9 (4.20)

(l _¡_Já/rll)“­

donde hemos definido ¿(1) E .li',"e(:1:)(1:r.que resulta proporcional a la proun­
(lidad tlt‘ columna ¡I'¡¡,rl.'r. l.a frecuencia colisional de los elc-ictrones dis­
minuye con su velocidad como c‘".
son amortiguados en l'orma mas rapida. |.,a ecuacion (4.20) exhihe este e­

(le modo que los electrones mas lentos

li'i'lt) expliciiamenle. Si t'ullsitlt'l'ttlilns para y” un plateau inicial. es decir
y¡(:r = 0.1-) = consl. la funcion (le distrilmcion _r¡(.'r.'c)desarrollara gradual­
mente una pendiente positiva en I; a medida que las part ículas avanzan a
posiciones .1:> 0, tal como se muestra en la Figura 4.1.

4.2.2 Límite no-colisional

Consideremos ahora el límite matemático opuesto, correspondiente a e” E
nal/7,9—>t) en las ecuaciones (4.144,15). en el que las colisiones pueden des­
preciai'se. .\ pcsal (ple en este límite las ecuacione> permanecen ¡lt't)l)l¡ltlíl>.
podemos entender el comportamiento hasico del sistema de la siguiente l'or­
ma. Primero notemos que si la distril)uci(')n es un plateau las ecuaciones
presentan evidentemmte el equilibrio = = (l. Supongamosentonces
(¡ue inicialmente la distribución es diferente de un plateau. Tomemos una
distrilnición con un maximo a la velocidad rr >> ¡r,._superpuesta al l'ondo
at mosl'erico maxwelliano. Este es el caso de un haz de alta energía inyectado
en la corona en r -.- ti. Tenemos entonces una pendiente inicial positiva en
el rango tle velocidades 'I';. cgi. colno se indica en la Figura 4.2. l,a ecuacion
tllÏil implica que las ondas (le plasma comenzaran a crecer en ese rango rle
velocidades. dehido a Ia pendiente > (l. ("omo la energia total del sistema
(part íeulas _\'ondas) se conserva, las part i'culas (le la region (le pendiente posi­
tiva dismimliran su energía al transferírsela a las ondas. Ésto causara que los
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Figura 4.1: Una función de distribución supratérmica inicial constante
fotv) = must, superpuesta a la función maxwelliana atmosférica. es evolu­
cionada en estado estacionario, utilizando la ecuación (4.20)

electrones supratérmicos difundan a menores velocidades, produciendo co­
mo el'ecto una disminución de la pendiente positiva. El mecanismo continúa
transfiriendo energía a las ondas y desacelerando a los electrones, provocan­
do la disminución de la pendiente positiva de la distribución hasta que ésta
desaparece. En este punto la distribución ha formado un plalcau. como se
esqui-smatizaen 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 saturación, que
calculareinos en la próxima sección considerando los dos electos (colisional y
no-colisional) simultáneamente.

4.2.3 Procedimiento iterativo

Resolveremos las ecuaciones (4.14-4.15) para valores finitos del parámetro
c” = TS/Tf, que mide el cociente entre las escalas temporales T: de formación
del plaleau y TBde efectos colisionales. Este cociente puede expresarse como
e” = (;\/87r2)(w;'/UC)3/ng N 10’7 (ver sección 4.1.3). En la corona. la función
e(:1:)es una función suave de 1', de manera tal que 2 60 << 1. Así, la
relajación cuasi-lineal es mucho mas eficiente que el efecto colisional. .—\pesar
del valor extremadamente pequeño de e”, en lo que sigue veremos que hay
una diferencia cualitativa entre el caso 6° << 1 (el que nos intersa) y el límite
e" = 0 previamente analizado.
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Figura 4.2: Una función de distribución inicial f(:: = (Lp) (¡mm (¡mw
con un maximo en energias supratérrnicas, es evolucionada considerando la
relajación cuasi-lineal. El proceso avanza hasta que se alcanza un plateau
(trazo grueso) a una profundidad r: z Ati > 0

Consideremos la. inyección, en el punto :I:= (l. de una distrilnlción inicial
con un maximo en r : r,.. ('oino ritnos. cl rapido cl'ecto (le la relajacion
cuasilincal generará un platcau cn cl rango (lc velocidades {13.131.¡llllt‘>(¡nc
las colisiones tengan algún efecto. Una vez que el plateau se ha formado. el
efecto cuasilineal es inhibido, y el único mecanismo actuante sobre el plateau
es el de las colisiones, que tenderán a ¡"e-generaruna. pendiente positiva. Este
comportamiento alternativo entre los dos procesos relevantes del problema.
sugieren la construcción del siguiente procedimiento iterativo para integrar
las ecuaciones (¿LM-4.15). Ya que la formación del platcau inicial cs casi
instantánea, cotnencetnos en el punto (le inyección .‘L'= (leon una dist l'il)|l('lÓll
constante {m= ('n. Erolucionanms ahora este plateau sólo por el'ecto dc las
colisiones hasta una, pequeña profundidad .1:= A. Utilizando la ecuacion
(-1.20), la función de distribución _(¡¿(r), en cl punto :r = A, resulta

2d] (4.21)gm) = (70(1+ 4rA/v“)'l/2 z Col] ——1.1|

donde hemos utilizado las aproximaciones

Ez (A (4-22)
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2g/v“ << 1 (4.23)

El aspecto cualitativo de g¿('r) se muestra en la Figura 4.l, en el que
el efecto de las colisiones han desarrollado una pequeña pendiente positiva,
debido a la dependencia de la frecuencia colisional con la velocidad de los elec­
trones, c'omo 1/ o<12'”. .-\l mismo tiempo, el espectro turbulento How) = (l
(en :: = U)evoluciona de acuerdo a la.ecuación (4.19). El espectro turbulento
en = A resulta

HW) = How) (rwove z How) [1 —wow] (4.24)
De esta forma, tenemos expresiones para la distribución de partículas

g = _(¡A(v)y el espectro turbulento H = HA(v) a la profundidad A. La
pendiente positiva de gA('u) dispara ahora el proceso de relajación cuasilin­
eal, que nuevamente relajará la función a un nuevo plateau a la proundidad
.1:= ¿(1 +6), donde ó es una cantidad adimensional pequeña. Esta relajación
ocurrirá en tiempos mucho menores que 72, durante los cuáles podemos nue­
vamente despreciar las colisiones y considerar al proceso como puramente
cuasilineal. Este proceso no-colisional rápido ocurrirá en el rango de profun­
didades [A —)A(1+d)]. En el límite no-colisional, las ecuaciones (4.14-4.15)
se reducen a

ag 1 a Üg— = -—— — 2
(9:5 vav (Mau) (4' 5)

aH _ , gay , 9En"—Uav
Puede verificarse que estas ecuaciones poseen una “constante de movimien­

to" ¡{(15,v) (en el sentido que dK/dzr E 0) definida por

l, _ H l (9 H(.7.','u)
I\(¿,v) = ug(.¿,u) — tu? )

Los valores “iniciales” de g y H son los del final de la etapa colision­
al previa. es decir (“(12) _v HAM) (dados por las ecuaciones (421-424)
respectivamente). La ecuación (4.27) puede ahora utilizarse para evalu­
ar los valores de estas cantidades al final del intervalo cuasilineal, cuando
g(:i: = AU + ó),v) E C (plateau final) y H(:r = A(1 + ó),1)) E H. La
expresión resultante es

(4.27)

vaAcw-ácxw)= =a
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Pndenios intt-‘grar estas ecuaciones en el rango [lvl —>r-¿J tomando como
conrlicit'm de contorno que el espectro tlII‘hult-ultoes cero en los límites de este
rango de velocidades. Obtenemos

C - Cn _ 2 E
T ‘ (il-twin

Integrando ahora la ecuación (4.28) en el rango abierto [n —) r < i--_,

C0 (4.29)

I
A .
I

olnlencinos

n—He . ., -. -»
= —«no ¡10th ,.;,.._,('ne" —ru —r”) H3“)

Considerando el límite A —>()en las ecuaciones (4294.30), obtenemos un
sistema de dos ecuaciones dil'erencialt-espara (Ï'(:I:)(plateau en la profundidad
m), y Hu, u) (espectro (le Langmuir en la profundidad .r).

7
(L ‘Bm (7a") 4.1.31)
().'r

(4))1 =——.-i(.I:) c ÍÍ(.r, 1:.)+ [3“) ("(1) ¡,(T) (4'32)( :r

donde hemos definido las cantidades

B(:I:)E 2 ((1)) / (i (-1.33)

A(:L') E «(:r) I/n(.'l') (71.34)

11(12) E (172 —1,"¡¿) (12.:)— 1:2) / '2 (4.37))

Las ecuaciones (41314.32) pueden integrarse analíticamente por tecnicas
estándar. Como resultado, obtenemos el plateau _\'el espectro turbulento. en
I'unción de la profundidad atimisferica ::.

(701:)= ("0(RJ/Nh")

(.-'n(-1') __ (¡-IAU‘] 1'

1-)=Ï-ÏOCL‘)(¡"Í,t(.17)1'+(1) ¡[(l’)
donde hemos definido las integrales
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ÏA(.’L‘) E [0L A(:L') (L'L' (4.38)

¡“(.ïf)s ¡3m (1.1- (4.39)

Notemos que en el límite A -> 0 hemos satisfecho los requerimientos
impuestos por las ecuaciones (422-423). Finalmente. la densidad total de
energía WLde las ondas de Langmuir, puede calcularse de las ecuaciones (4.3)
_v(4.16), y la ecuación (4.37). Esto completa nuestra solución del sistema
acoplado de ecuaciones (¿LH-4.15). En la próxima sección aplicaremos esta
solución a diversos casos de interés para fulguraciones solares.

4.2.4 'I‘urbulencia en función de la profundidad
A fin de realizar cálculos concretos con nuestros resultados de las ecuaciones

(4364.37), necesitamos un modelo atmosférico específico, así como valores
de inyección para el haz de electrones. En relación al modelo atmosférico, los
órdenes de ¡magnitud apropiados para una atmósfera coronal de fulg‘uración
son ne w 101°"1cm‘3 y Te N 106‘7K. Como ejemplo específico. adoptare­
mos el modelo atmosférico ilustrado en la Figura 4.4i. Lonsiderarmnos que el
punto de inyección 1' = Ose encuentra en el punto más elevado del arco mag­
nético coronal. La porción cromosl'érica del modelo corresponde a un modelo
(le fulguración semi-empírico de Mauas, Machado & .’-\vrett (1990), que ha
sido extendido a la corona suponiendo presión de gas constante. La región
de transición se encuentra a una profundidad de alrededor de 30000km. Por
supueslo. las ecuaciones (4364.37). que expresan el plateau lv el ('spt't'll't)
turbulento en función de la posición, pueden aplicarse a cualquier modelo at­
mosférico prescripto, con tal que se cumpla la condición dada por la ecuación
t»l.18,=.

En virtud de las consideraciones realizadas en el capítulo anterior en
relación a la extremadamente rápida acción del efecto cuasilineal, modelamos
la función de distribución del haz de electrones como un plateau en el rango
de energías [0,Ec]. Para energías mayores que Ec, utilizamos una función de
potencias estandar f(1)) o<7725. como se deduce delas observaciones en RXT).
El modelo para el haz tiene tres parámetros libres que deben especilicarse.
La.potencia d es fijada en 5, un valor típico consistente con las observaciones
de RXD. Para la energía de corte EC tomaremos valores en el rango 5kev y
30kev. Finalmente. el nivel del plateau de la distribución inicial en el punto
de ¡n_\'ec('iónse determina fijando el llujo (le energía del haz. .’-\partir de las
observaciones de RXD. tomaremos valores característicos correspondientes a
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Figura 4.3: Temperatura en función de la profundidad para el modelo de
l'ulguraeit'm de .\'lauas, .\"laella(lo .\' .-\\'rett 1090. Tomamos .r = t) en el punto
de in_\'eeeion del haz (al tope del areo magnetieo). _\'sentido positivo liaeia
la Iuise roroual. l,a region (le transieiq'm se sil ua a uuos Ïltltltltlkm por debajo
del punto (le iuyeeeit'm.

eventos de intensidades medias a máximas. para los euales el lllljo de energía
_')

del haz esta en el rango (DE= l(l1"“erg se(:’¡em .
Utilizando estos valores característicos, (:alculamos los espectros turhu­

lentos H(:1:)resultantes en función de la profundidad, a partir de la eeuaeión
(4.37). Luego iutegramos en el rango de \r'(-3lo(:ida(l(-ssdel espeetro para llal­
lar la densidad total, _\' finalmente convertimos los resultados a las vari­
aliles rlimensionales originales. Para los diversos ('asos analizados. las Fig­
uras 4.-!_\'4.?)muestran la densidad total de energia resultante ll), en l'uneion
de la profundidad. La Figura 4.4 muestra los resultados para una energía
de in_\'eeeion lija ((1),,-= 10‘0erg see-¡(:IIF2) y varias energías de eorte lï,.. .-\
su rex, para los resultados de la Figura 4.5 hemos Íijado la energía de eorte
(Er = 2()kev) y variamos la energía de inyección del haz.

Fu todos las figuras. los resultados de nuestro modelo se iudiean ("on
trazo grueso. .-\ Íines comparativos, incluimos los resultados de tres modelos
previos. l,ns trazos (le puntos (-orrespomleu a los ('alt'ulos (le leele/uralun'
.\‘ 7.ailse\' (1970) (7,7.70. su eq. (3.7i) que ('onsideran la inlioimmeneidad
espaeial en forma aproximada. Los resultados de amhos modelos (liliereu para
los easos de. energías de eorte menores, en (:uyo easo los resultados de 27,70
predieen ma_\'ores niveles de turlmleneia. Los modelos de Émslie t\' Smith
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(1984) (su eq. (31)) y Hamilton & Petrosian (1987) (su eq. (32)), proveen
estimaciones globales, sin considerar la evolución con la profundidad, que
en todos los casos analizados resultan entre uno y dos órdenes de magnitud
mayores que los resultados de nuestro modelo.

€.=5keV
u

'i '3n- _ ._
I -2 a.
v eÉ N\ g

e -4 * l e
¿3 Si
3 2

-5 .'
O 1 2 J 0 1 2 J 4

z [.Io‘km] z [no‘m]

E-=20keV E.=30keV
U O

3 3
4' -2 h [SEI- ¡Jl
3 '- hpaï ce
E-4 \ S
É i

-5
1 2 3 4 o ' 2 J

Z [IlO‘kn‘] Z [xlO‘un]

Figura 4.4: Nivel de la turbulencia de Langmuir en función de la profun­
didad. El flujo de energía del haz en el punto de inyección es fijado en un
valor característico de 101°ergsec-lcm’2. Los cuatro paneles corresponden
a (lift-n'entesenergías de corte. E. [kcvl = 5.10.2030.

Las Figuras 4.4 y 4.5 muestran que en todos los casos el nivel de turbu­
lencia decrece en forma monótona con la profundidad. Este comportamiento
puede entenderse (le la siguiente forma. La densidad atmosférica se incre­
menta con la profundidad, reduciéndose la escala de tiempo colisional, que es
proporcional a 1/71,,(ver ecuación (4.6)). Como resultado de esto, a mayores
profundidades se requiere menos tiempo para generar una pendiente positiva
en la función de distribución del haz. Consecuentemente, se requiere menos
tiempo para disparar el efecto cuasilineal. que actuará sobre una pendiente
positiva menos desarrollada. Esto a su vez implica que una menor cantidad
de energía será transferida a las ondas. La Figura 4.4 muestra que este efecto
es menos notable a mayores energias (le corte, lo cual es consistente con que
la escala de tiempo colisional es proporcional a c" (ver ecuacion (4.6)). .-\
su vez, en la Figura 4.5 (donde EC se mantiene fijo), vemos que el nivel de
turbulencia crece junto con (DE. Esto es lo esperado. en virtud de que un
mayor flujo de energía implica un mayor número de electrones resonantes
capaces de transferir energía a las ondas de Langmuir.
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Figura-1.3: .\'ivel de la turbuleneia de Langmuir en función de la profimdidad.
La energía (le, corte del haz EC es fijada en un valor característico (le '2()l<ev.
Los cuatro paneles corresponden a diferentes flujos de energía de in.\'e(-(-ion
del haz. (DE[erg' see-‘em’Ql = 1.5.1050.

La condicion de Ia ecuacion (-l.|8) se satisface siempre (¡lle el modelo
at moslerit'o varíe en esealas espariales mavores que las del haz. Fs esperable
(¡lle esto sueeda efectivamente en la corona. donde Ia atmosl'era del modelo
varía suavemente. La condición se torna más restrictiva a medida que el hay,
se aproxima a la región de transición. Para evaluar la validez (le nuestros
resultados en los easos que hemos estudiado. hemos aplieado nuestro modelo
en el "¡iso de atnnisleras uniformes. Encontramos queen todos los (-asos. los
resultados difieren de. los indit'ados en las Figuras 4.-1_v4.5 en menos (le un
lll/í en Ia región eoronal del modelo atmosÍerieo. Por Io tanto. eneontramos
que la eeuaeion (4.18) es una aproximación razonable en la corona.

l":: mln» los «asus, ntlt‘stin inorlelo prerliee un nivel rlt‘ lurliulenria lle
alrededor de dos órdenes de magnitud por debajo de los resultados de T-Ímslie
(K!Smith (1984). _vun órden de magnitud por debajo de los resultados de
Hamilton tk:Petrosian (1987). En general, encontramos un muy buen aeuer­
do eon los resultados de Zheleznvakov &' Zaitsev (1970). excepto para los
easos de. baja energía (le eorte (EC = :3—itlkev). En términos de nuestro
l'ormalismo, el modelo de Zheleznvakov tk:Zaitsev (1970) supone un gradiente
espacial eonstante para el nivel del plateau. que es una aproximación razon­
alile solo si Í_.,-(.r)«Z: l (ver et-uaeion (till) .v eruat'ion (‘l.."i.'i)). La Í'unt-ion

73(1) is aproximadamente proporeioiml a la profnmlidad de ("olumna .l'zur/.1:
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e inversamente proporcional a la energía de corte Er (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 parámetros de plasma en función de la profundidad (ver Figu­
ra 4.3). k'ulnu t'UlIM'k'llthlt'lhdi- l'llu. vi lllu'l ti. unhlih m ... u.
profundidad resultante W¿(a:) varía suavemente (ver Figuras 4.4 y 4.5). Es
posible entonces encontrar una expresión promediada espacialmente para el
espectro turbulento. El espectro turbulento resultante está dado basicamente
por la ecuación (4.37). En dicha expresión aparece el cociente A/B, depen­
diente de la temperatura del plasma,

A “iz”; 3

B 12122 x 10 (4 O)

donde las velocidades están 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 ecuación
(4.37) puede simplificarse considerablemente. Si realizamos tal aproximación,
y promediamos espacialmente el resultado, obtendremos un valor promedio
espacial para el espectro adimensional (H(v))x. Una vez re-dimensionalizadas
las cantidades, el espectro turbulento que resulta es,

W hv
(WM), = < ¡“z —S)) (4.41)

1

ha) = ¿(v2—v%)(v%—v2)

__ v2 hi”) _ 1,4_ 4_ 22 (WM¡_/vl (le v — 8 U2 v, 4121v2ln v]

donde ()J. indica un promedio espacial a lo largo del lazo magnético, v = ¿ue/k
es la velocidad de fase de las ondas de Langmuir, y v1 y v2 son las velocidades
de fase mínima y máxima del espectro resultante respectivamente. Para nue­
stros cálculos de emisividad en segundo armónico de plasma, utilizaremos los
resultados correspondientes a una energía caracteristica de N 20kev. En este
caso, nuestros resultados para el promedio espacial del nivel de turbulencia
pueden expresarse en la siguiente ley de escala aproximada en función de los
parametros relevantes del problema,
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2:2.6x 10-511;)“T73”(bl-"2 (-4.42)“rich/Tr: .r l

donde n10 and T7 son la densidad y temperatura del plasma atmoslerico de
fondo, en unidades (le Iomem‘3 y 107K respectiramente, y (D9es el Ílujo de
energía del ha7 en unidades de “Were;sec-'cm’2. La dependencia del nivel de
turbulencia con la. intensidad del haz. ll"), oc (M53.refleja las no-linealidades
involucradas en la resolución (le las ecuaciones (4.14.2). El acuerdo numerico
entre la aproximación de la ecuacion (4.42). _\'los resultados no aproximados.
resulta evidente comparando esta ecuacion con la Figura 4.5.

Podemos verificar la condición de turbulencia debil (ecuación (4.12)) para
los casos de interes. a partir (le. la (afinación (4.42). _\rutilizando valores ("ar­
acterísticos para 1-3,,obtenemos

’H' "¡I-“T,”
‘ z .3x ur" ¡1.5"!T7(ng-1“w 2 x it)""(b,‘,-‘“g .3><url?

& (INAH)! 2!
(4.43)

donde el último número es una cota maxima correspondiente al caso de Í'ul­
mirar-¡ones mas intensas UTM.w 50). Claramente la condición de turlmlencia
débil es satisfecha para todos los casos de interés. Asimismo, este resultado
promediado espacialmente para la turbulencia, dado por la ecuación (4.42).
ha sido utilizado para las estimaciones numéricas (le los diversos tiempos
(:al'a(:t.erísti(:()sdel prohlt-nna. en la sección 4.1.3, que quedan así verificados
II posteriori.

En el siguiente. capítulo haremos uso de los resultados pronwdiados. rlarlos
por lns ecuaciones (4.414,42) con el objeto de derivar la emision asociada en
seulllnlo armónico de plasma.



Capítulo 5

Emisividad Coronal en Radiofrecuencias

5.1 Procesos no-lineales y mecanismos de emisión­
absorción

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

En general, las interacciones entre los modos colectivos de plasma, o plas­
manes. deben cumplir con la conservación del impulso y la energía. La in­
teracción más simple posible es la “colisión” (o coalescencia) entre dos plas­
mones, de igual o distinto tipo, dando lugar a un tercer plasmón. Si llamamos
a a cada plasmón, el decaimiento se simboliza como 01+02 (—)a3, representa­
do gráficamente en la Figura 5.1. La Ílecha 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 colisión entre los plasmones 1 y 2, dando
como resultado la emisión del plasmón 3. En el caso inverso el plasmón 3 es
re-absorbido por el plasma, dando lugar a los plasmones divergentes 1 y 2.
Durante la interacción el impulso y la energía deben conservarse, es decir,

Mg= w1+w2 (5.1)

k3 = k1+ k2 (5.2)

En general, pueden producirse interacciones más complejas, entre 4 o más
plasmones, que también cumplirán el requisito de conservación del impulso

120
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fi |

k1 k2"lil-k.
l

Gris.

Figura 5.1: Interacción de de(',aimi(-!ntode tres plasmones. La conservación
del impulso se indica. explícit'aimrnte

y la energía. En el marco de nuestro modelo nos interesan los (l(".(ï'(llllllt'lllt)5
de tres plasmones del tipo descripto arriba.

Las ondas de.Langmuir excitadas por los haces de electrones suprat ermicos.
pueden coalescer dando lugar a la emisión de un modo transversal (l'oton).
es decir L1 + L2 H T(2w,.). En este proceso, L1 _\'Lg son ondas de Ï.anj_';muir
(le diferente impulso. T es un foton. r sus relaciones (le dispersión son

)

i k 'W ,l, 3;]: A)“
L l

z + A7362 (,4)

donde kn E ¿uk/1),:= l/AD es la inversa de la longitud (le Debye, _\'r es la
velocidad (le la lu7. Para los espectros de Lang'muir resultantes. se cumple
(¡q/kn)? << 1., lo cual impli ta que todas las ondas de Langmuir poseen una
frecuencia muy similar a la frecuencia local de plasma au,“ La constu'ración
(le la energía de la ecuación (3.1) implica entonces que el foton resultante
posee una frecuencia aproximadamente igual a 2:41,,es decir que. la emision
resultante ocurre. en el segundo armónico de la ll't!(fllt!ll(ïl}llocal (le plasma.
Para valores característicos de fillguraciones solares, las frecut-tncias resul­
tantes están en el rango de radio (algunos GHZ). Para que la coalescemria
entre ondas de Langmuir se produzca, hemos requerido de un Int-utanismo
(le isotropización. Según rimos, tal mecanismo es la dellexión de una onda
rle Langmuir por gent-nación de una onda iónico-acústica. L’ <—>L + 5'. l'Ín
este caso. las ondas iónico acústicas poseen la fi'ecuencia iónica (le plasma
LU. wir.
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5.2 Emisión de segundo armónico

5.2.1 Coeficientes de emisión y absorción
La turbulencia de Langmuir genera fotones en el segundo armónico de la
frecuencia local de plasma, como resultado del proceso de coalescencia L +
L’ (—>T(2we). Consideramos también el proceso inverso, que representa la
absorción de estos fotones por parte del plasma. Para calcular la potencia
radiada por la fuente, resolveremos la correspondiente ecuación de transporte
radiativo. La versión estacionaria de esta ecuación es

(2% = J,l —,uuL, (5.5)

donde L, el la intensidad en fotones por unidad de frecuencia, y r es la
distancia de la fuente al observador a. lo largo de un rayo. La emisividad
volumétrica, J(k,w) = J,,/27r, es tal que J(k,w)dwd0 es la potencia radi­
ada por unidad de volumen en el intervalo de frecuencias [w,w + dw] en el
ángulo sólido df? alrededor de la dirección del vector de onda k¿ del modo
transversal. El proceso inverso está representado por el coeficiente de ab­
sorción u(k,w) = ¡iv/277. Deduciremos expresiones para la emisividad y la
absorción, que compararemos con las expresiones aproximadas de “choque­
frontal" que se encientran en la literatura.

Las expresiones matemáticas para J, y [Lupueden derivarse siguiendo
un enfoque semiclásico (Smith, 1970; Smith & Fung, 1971). Definimos el
número de ocupación N,(k) de los plasmones de tipo a, en término del cuál
la densidad total de energia W” [erg cm'a] se expresa como

dk _
(2%)3 _

donde la última igualdad es válida para el caso de turbulencia isótropa. Con
este formalismo, la potencia emitida por unidad de volumen es

a awa _ aN, dk _ Pa(k¿)

En general, la evolución temporal del proceso de coalescencia 01+03 H a,
puede ahora decribirse en términos de la derivada temporal del número de
ocupación (Tsytovich, 1970)

W” = / 2mm) N,(k) / W,(k) dk = 47r/ dk k2 W,(k) (5.6)

dkldkg

(277)G

GN,
at (ki)+v9%"—<ki)= / wz'”(Na.(k1)Na2<k2>—NalMMM-Na(kaNaka)

(5.3)
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donde 11:3”! es la probabilidad de que las ondas al _\r'02 "colisionen" _\'genert-rn
la onda a. Para el caso que estudiamos. de (los ondas de Langmuir (ondas
a! y (72)con impulsos k, y k2, dando origen a una onda transversal (onda (r)
de impulso kt, la probabilidad del decaimiento viene (lada por (Tsytorich,
1970)

11:"‘”'*(k,kl k2) = MW)“ (ki _ kálz ll“ Ï‘ ¡”le ó(k,—k¡—k2)ó’(w,—w —w.)
” 7 ’ 32777713 ktzw, ¡cka nl "I

(¿3.9)

Los tres términos en el miembro derecho (le la ecuación (5.8) representan
el proceso directo (emisión, término positivo) y el inverso (absorck’m. termino
negativo). La expresión de .Í(k,w) como función (lel número (le ocupación
N,(k) puede deducirse considerando que la potencia emitida por unidad (le
volumen (lebe estar dada por

P” = /do (la: .I(k,;u) (3.10)

Considerando que la emisividad corresponde al primer término del la­
do derecho de la ecuación (5.8), _vutilizando las ecuaciones (5.7) y (5.10).
obtenemos

k2 (“(1de
.I(k.w)= me"?N”k1).\r,.,k.,) (5:11)' (¡w/dk, ('27)q ” '( '

La expresión para /t(k,w) puede (leducirse (le manera similar. .-\socian(lo
el proceso (le absorción al segundo _\'tercer terminos del lado derecho (le la
ecuación (5.8) obtenemos

l fdkldk2 "m2= (tw/dk, “’"utkew) (2”, (Na. (kt) + Nutkn) (-3.12)

Utilizando la ecuación podemos expresar las ecuaciones (-5.11)y
(5.12) explícitamente en términos del epectro de ondas l/l"(,(k)

k2 1 a: (kt)Jk.’=_z_/ . ,
t ,u) (¡w/(¡ki “277),, dkl dk¿ MMMMMM un u l(k1)llr,._,(k¿)

(Trlr'i)

1 1 . H’mtkt) “¿.(k'zl) __
k.;u = ———— ., , 1 (.-.­

"l l «lx/(IMn(2n)-':./"k"¡k- “" (wmufi) J" me“) "1“
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Reemplazando la probabilidad dada por la ecuación (5.9) en las ecua­
ciones (5.13) y (5.14), pueden efectuarse las integrales en k2 utilizando la
conservación del impulo lineal dado por la ecuación (5.1). Para obtener
las tasas totales de emisividad y absorción, debemos integrar las ecuaciones
(5.13) y (5.14) en frecuencia w. Para esto, utilizamos la conservación de
la energía de la ecuación (5.1), teniendo en cuenta la relación de dispersión
dada por la ecuación (5.3). Suponiendo que la distribución de Langmuir es
isótropa, obtenemos

7’ +1. °° 2JtE/(lwJ(k,UJ)=mil 27T k1dkl
(5.15)

-'1r k' 7” +12d kadka Wk Wkk
u¿=/(4Ju( “¿Ü-mil 7T77/0 1 l (1,77)(ll l)+ l(l t’

(5.16)
donde hemos definido

(k1x(kt_ k1”?
klÜ‘t - k1)2

-2 ,2 2 .

-—k},2+líïïk‘k‘"within-1:3)?1 'l' kt — 2,141617]

(5.17)
donde 7'}es el coseno del ángulo (variable) entre kt (fijo) y k1 (variable).
Notemos por ejemplo que para 17= 1, es decir k1 k, k2, no hay emissión,
lo cual es esperable a partir de la probabilidad dada por la ecuación (5.9),
que se reduce a cero en este caso.

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

Few) s (ki-(kt-W = [1

5.2.2 Aproximación de “choque frontal”
La aproximación de choque-frontal es válida para ondas de Langmuir con
números de onda mucho mayores que el número de onda de los fotones
transversales, kt z finge/c. Esta expresión aproximada para kt es conse­
cuencia directa de la conservación de la energía (ecuación (5.1)) y la relación
de dispersión de los modos involucrados (ecuación (5.3)). Aproximando en­
tonces la << k1, k2, el núcleo F°r(k1,7;) de las integrales, en la aproximación
de choque-frontal, resulta (ver también Melrose & Stenhouse, 1979),
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2 'llkl ' kt)?
k'l

Otra aproximación estandar en el caso k, << ku, es Wl(|k¿ —k¡|) z
lll/'¡(k¡). En este límite, las integrales dobles de las ecuaciones (515-516)
se desacoplan, independientemente de la forma del espectro turbulento. lïu
este caso la integral angular puede hacerse en forma analítica. obtenieudose
f (17;Ph” = (16/15) ki'. Así, para las expresiones (le.los coelicit-uites (le emisión
y absorción en la aproximación de choque-frontal. obtenemos

Pto-¿1,10 z (kt x k1) = 4 ¡.:;‘;,‘«’(1——1,?) (.3. ¡si

. 87r2 'oc , _. _

'llrz ¡“l/n"’“l"'i“ft/ri) mm
. 87:20 l x 9 _ ­

"lr: ’“i "’“I"'ï“"(’*=) («20)
Para evaluar la validez (le esta aproximación, en la próxima sección ('om­

paramos estos resultados aproximados con nuestras expresiones más gent-erales
de las ecuaciones (5.15-5.]6). Para realizar esta comparack’m, utilizaremos
el espectro turbulento de nuestro modelo del capítulo anterior.

5.2.3 Aprox1ma010nde espectro constante

Como una aproximación final para chequear nuestras expresiones en casos
límite, si suponemos además que el espectro de Langmuir es ancho y con­
stante (una aproximación común eu la literatura). obtenemos

. l wall"? 1.-, i‘

.1,“z _— (_.) (3.2|)' It) n,.7n,,r-- Ir," ‘

fi:
o

l 7) ¡“€111,13

l'l’I,I\' N
¡il N

donde WL [erg cm‘3] es la densidad total de energía en ondas de Langmuir.
_vkm es el número de onda máximo del espectro. La ecuación (5.21) ha sido
utilizada en estudios previos de emisividad en segundo armónico durante
l'ulguraciones solares (Smith &: Spicer, 1979: Emslie Ñ, Smith, 1984). Sin
embargo, hallamos que en este límite, nuestra. expresión para el coeficiente
de absorción (ecuación (5.22)) es un factor w T inferior a los reportados
previamente (Smith (K'Spicer, 1979).
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5.3 ’I‘urbulencia generada por haces de electrones

En el capítulo anterior desarrollamos nuestro modelo estacionario de gen­
eración 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 función de distribución de los elec­
trones y el espectro de las ondas (le Langmuir. Como resultado, obtuvimos
el espectro de Langmuir en función de la profundidad, decripto por las ecua­
ciones (4.36-4.37). Estos 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 energía total, estan dados por las ecuaciones (4.41-4.42), resultados
que utilizaremos en lo subsiguiente.

El espectro W(v) de la ecuación (4.41) es tal que la densidad total de en­
ergía en ondas de Langmuir es WL[ergcm‘3] = f W(v)dv. Alternativamente,
podemosexpresar el espectroen funcióndel númerode onda Bajo la
suposición de que el espectro ha sido isotropizado en forma muy efectiva y
cuasielástica (ver discusión en capítulo anterior), la densidad de energía se
expresa por WL = 47rfW(k)k2dk. La relación entre W(v) y W(k) se de­
duce entonces igualando estas dos expresiones para WL, la ecuación (4.41),
y usando que 1;21cue/k, obtenemos

A _ ü h(v = ¿ue/k)
WO»)—47d ——k3 (5.23)

donde la función h(v), la integral I, y el nivel de turbulencia WL (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 funciónde k/k, (k, = fiwe/c).

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

1 [J ¿de= — — ’.24
Jt 32 [2 (nemec2 (o )

fifl' I”, w2WL= — — e ’25
M 16 I (nemeci‘) (o )

donde hemos definido las integrales

__ 1 "H °° fi F(k1,7}) A _

[J = A:/;l dT]/0 dl” W h(we/k1)Maig/kg)
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Figura 5.2: Forma resultante del espectro (le Langmuir, dado por la ecuación
(5.23). Los números de onda están dados en unidades de kt = flow/(x

1 +' °° . h 4),, k h a)" k2 _ _

¡,,s /_l«17;[o dk,F(k¡,1¡)kf (0.21)
y k2 = |kt —k1| = (k3 + k'f —2k1ktn)‘/2.

En el caso de aproximación (lo choque-frontal las ecuaciones (524-525)
pncdcn utilizarse, pero reemplazando las integrales Ï_, and Ill por sus vor­
sioncs aproximadas,

oo v c 2

¡(lr_ g kíï/ dk] (3.23}
| () ¡EX

. 32 9° h(w,,/k-) ­(I _.___ 1- __.__'- : .2.
I" 15/0 d” k1 h o)

Como esta. aproximación ha. sido utilizada cn forma estándar cn la lil­
eratura para el caso de fulguracioncs solares, nos intcrcsa compararlos con
nucslros result-ados más generales. Con tal Íin, consideramos los cocicnlcs

¡,_,E .I/J“r = ¡.,/If;‘ (5,30)

pHE mr" = I,,/I;;’ (5.31)
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Para haces de electrones típicos, con energías caracteristicas Ec = (1/2)mev3 N
‘20 kev, el número de onda minimo del espectro de Langmuir resultante
(correspondiente a velocidades de fase máximas de orden vc) resulta ser
k,,,,,,/k, w 2.07. Hemos calculado las integrales [J e Il, para flujos de energía
de haces (DE:1, 5, 10 and 50 x 109erg sec‘lcm‘z. En cada caso, encontramos
que el espectro resultante de ondas de Langmuir presenta diferentes números
de onda máximo km”. Esto es asídebido a que, para una dada atmósfera, a
mayor energía 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 N 107K. La Tabla 5.1 indica los números de onda
máximo que caracterizan a los espectros de Langmuir resultantes en cada
caso.

(DE) knmI/kt
l 3 o

5 3.9
10 4.1

50 4.9

Tabla 5.1: Números de onda máximo para los espectros resultantes de Lang­
muir. <I>ges el flujo de energía del haz en unidades de 109erg sec-lcm'z.

Resulta evidente que los rangos espectrales de Langmuir no satisfacen
los requerimientos de la aproximación de choque-frontal, ya que en todos los
casos k/k, N 2 —5, que no es mucho mayor que la unidad. En la Figura 5.3,
mostramos los cocientes J/J,cr y ,u/pfr, que resultan de calcular las integrales
numéricamente para cada espectro, como función de kms/kt. Puede verse
que, en el caso típico de ¡cum/kt N 4 (ver Tabla 5.1), la emisividad se reduce
en un factor N 2.

Comparando los dos paneles de la Figura 5.3, vemos que la aproximación
(le choque-frontal se quiebra más notablemente para la emisión que para la
absorción. Este resultado deviene de la dependencia no-lineal de la emisión
con el espectro turbulento, mientras que la dependencia es lineal para la
absorción (ver ecuaciones (5.19-5.20)). La Figura 5.4, muestra el cociente de
la.emisión entre los casos exacto y de aproximación de choque-frontal, J/Jfr,
como función de los números de onda máximo y mínimo del espectro.

Puede verse que, a medida que tanto kmincomo km“ crecen, el cociente
entre los resultados exacto y aproximado tiende asintóticamente a la unidad,
ya que en este límite la aproximación de choque frontal resulta razonable.
Asimismo, encontramos que para espectros angostos km” —)¡cm-n,la aproxi­
mación de choque-frontal es especialmente inadecuada, siendo los resultados
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Figura 5.3: Factor de r(-3ducci(')n,entre los casos exacto ,\' de choque-frontal.
para emisión .I/J,cr y absorción 11/11,“,como función del número de onda
maximo. Los eáculos corresponden al caso k,m-,,/k¿w 2.07 para un hay. ('on
energía. de corte de 20 kev, y fueron realizados para un espectro turbulento
apropiado para fulguraciones solares, dado por la (-leuacion(5.23)

de los cálculos exactos mucho menores que los aproximados (estos espectros
(le Langmuir mas angostos son esperahles en atmósferas más calientes). l'Ïstos
resultados son consistentes con pl'(!(ll(ï(ïl0n(-ESsimilares de Nlelrose & Stenhouse
(1979), quienes analizaron el efecto (le relajar la hipótesis de choque-frontal.
pero suponiendo leyes de potencia para el espectro de Langmuir (muy difer­
entes a nuestros espectros generados por haces).

5.4 Predicciones para fulguraciones solares

Para calcular una cota superior a la producción de fotones en segundo ar­
mónico de plasma, hemos adoptado el siguiente escenario para el proceso
(le emisión. De acuerdo a este escenario, el espectro de Langmuir 1D gen­
erado por el haz se desarrolla y satura al nivel dado por la ecuación (4.42).
Luego, el espectro es isotropizado, rapidamente _\'en forma cuasi-elástica,
por iones _vondas lA. Finalmente, la turbulencia de Langmuir genera l'otones
en segundo armónico (le plama, como resultado del proceso de coalescencia
Í, + L’ <—>T(2w,,) (habiéndose considerado también el fenómeno inverso de
absorción). Consideremos muwanuuue Ia ecuaeión estacionaria de trans­
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Figura 5.4: Factor de reducción de emisión entre los resultados exactos y
de aproximación de choque-frontal J/Jff, en función de números de onda
maximo y mínimo. Sobre la figura, graficamos siete contornos de nivel para
factores de reducción de 0.1, .., 0.7. Los cálculos fueron realizados para un es­
pectro turbulento apropiado para fulguraciones solares, dado por la ecuación
(5.23).

porte radiativo dada por la ecuación (5.5). Definiendo la función fuente Sll
y la profundidad óptica T según

8,, = Ju/uy (5.32)

dr = —/r,,dr, (5.33)

la solución para la intensidad 1,,(7') en un punto arbitrario 7‘a lo largo de la
línea de visión resulta,

1,,(7) = I,,(A)eT’“ — eTf Tdt sua) e-t (5.34)

donde [(A) y TA son la intensidad y la profundidad óptica en un punto
fijo A a lo largo de la misma línea. En el caso de una fuente localizada
espacialmente, como una fulguración en el limbo solar, , tomemos como A al
punto de la fuente más cercano al observador (ie, por delante de la fuente).
Consideremos el punto más lejano al observador (por detras de la fuente), al
cual llamaremos B, de modo que su profundidad es 7' = TB. Si suponemos
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que .],, y u” son esencialmente constantes a lo largo de la linea de visión
entre .-l _vB (o que varían mucho más suavemente que e"), obtenemos que
la intensidad en el punto A es

I,,(A) = 1,,(13)(.”(""’T") + 534.4) (1 «ctm-"10) (3.35)
u

/ (fT = —¡1,,,(.'-l)(rn —-m) E /I,,Ï, (3.36)A

llTu — 7.4

donde [tu es un valor caractm'istico de la absorción, v Í, es el espesor ("arac­
terístico de la fuente. En el caso de fuentes ópt ¡camente gruesas. es decir (¡lle
cumplen L >> 1/11”, obtenmnos

Ï,,(A)[ergsec-lcm’zl-Iz’lsr’l]:2:S,,(.-l)= (5.37)¡[(krw) ,4

es decir que la emisión que vemos proviene esencialmtmte de. la superficie
aparente de la fuente, y la intensidad se obtiene simplemente mediante el
cociente .Í,,//1,,,.

Según veremos en la siguiente sección, en el caso de fulguraciones, pode­
mos estimar valores t.ipicos de l/¡Lu w 50km. Por este motivo, fuentes (-on
espesores de algunos cientos de km o mas. pueden considt-n'arseópticainente
gruesas. Suponiendo emisión isótropa, la potencia (IP emitida por la fuente
del lado del observador, desde un área diferencial (IE en torno del punto .-l. es
(1P = 275,,(12. Suponiendo que la emisión es aproximadarmmte homogénea
a lo largo de la. fuente, la potencia total de emisión es P = QWSHS.donde É
es el area total aparente de la fuente. Finalnuv‘nte, el flujo medido en Tierra
sera.

2775,,É.___.‘__(
A!) Riu].

donde AQ z 277es el ángulo sólido de emisión desde un lado de la fuente,
Rsr = lUA es la. distancia Sol-Tierra, _v75-7-es la profundidad óptica entre
el Sol _vla Tierra, típicamente w 0.5 para absorción free-free (Wild. Smerd
(K:“Miss, 1963).

Fi, [erg s(5(:"eni’2llz’l] = "’-""' (3.38)

5.4.1 Profundidad óptica y función fuente
La emisión en segundo armónico presentara una dispersi(')n de frecuencias.
centrándose en wt = 2w,,. El ancho en frecuencia Aug de la elnisión sera
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del orden de 2Awe. Este ancho puede estimarse a partir de la relación de
dispersión (ecuación (5.3)), obteniéndose

A“! N (vekm
_N _

wi we

2

) = (km/ug)2 N 0.09 T7 (5.39)

donde T7 w 0.5 es una temperatura característica para fulguraciones. Esto
implica que la emisión en segundo armónico es muy angosta, y que los coe­
ficientes de emisividad y absorción pueden estimarse de sus valores medios

27l'J;

Au);
27l' 27r

“" = 27W“) = 17/ dwt“(W = ATC"
' t

2

J, = 27r.](k,w)= É / du; J(k,w) = (5.40)t

t

donde J, y m vienen dados por las ecuaciones (524-525) para nuestro modelo
de fulguraciones solares. La función fuente puede entonces calcularse como

su = É = Kt c WL
Hi Ue km

donde la constante adimensiona] ¡{t depende de los detalles del perfil del
espectro de Langmuir, según

(5.41)

I
Kt s ve/U‘ —J.

2V 377 Ip]

De nuestra ley de escala para la turbulencia (ecuación (4.42)), y de las
expresiones para J, y m (ecuaciones (5.24-5.25)), podemos ahora hallar leyes
de escala. para la profundidad óptica. y la función fuente, obteniendo

(5.42)

1 A“! -3/2 —135— = — z 55km T CI) ‘ 5.43
“y 27ml 7 9 ( )

5,, z 5.8 x IO-Gergcm_2sec_lsr'le’lT-Ïfióá‘23 (5.44)

Para temperaturas del orden T7 N 0.8 y para una intensidad <I>9N 1, la
profundidad óptica tiene un valor (le orden N 70 km, y valores aún menores
para mayor intensidad. De esta forma, para los casos de interés (estructuras
que típicamente presentan tamaños mayores a N 1000 km), la intensidad
total observada proviene de la superficie de la zona turbulenta, y viene dada
por la función fuente Su. Recurriendo a la ecuación (5.38) obtenemos la
siguiente ley de escala para el flujo medido en Tierra
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F,, z 1.6 x m” SPI; .4.,,T¿"*”-’<ï>,',-‘-”* (5.4.3)

donde se introdujo la unidad de Ílujosolar lSFL' = l xltl’merg sec-"cm‘rllz-h
si“, es el area aparentt-s de la fuente en unidades de 10'“
a dimensiones lineales de fuentes observadas del orden de 10"km.

., .
(Ïlll', (',()l'l'(‘S])()ll(l|(‘lll('

5.4.2 Comparación con observaciones y modelos pre­
vios

('onsidert-smos teim)eraturas caracteristicas de orden T7 w 0.5 y areas de or­
den .413 w l. Para flujos de. energía de haz en el rango (la, = {0.01.30}.
nuestro modelo predice flujos en Tierra en segundo armónico en el rango
[102. 10”]SF‘L'. En un análisis extenso. .-\sch\vanden et al. (19.05) han colec­
tado y analizado una gran cantidad de observaciones (le,eventos detectados
simultaneamente en RXD y radio ondas. Las mediciones de l-lXR revelan
[lujos de energía en el orden [0.01. lOtl]<Ï>g.Para la misma población de even­
tos, los Ílujos F,, medidos en en segundo armónico de plasma se. encuentran
en el rango [102, 10"]SFU.

Vemos que, para las fulguraciones de menor intensidad, nuestras predic­
ciones caen dentro del rango observacional medido. Para fulguraciones de
mayor intt-tnsid‘dd,nuestro modelo predice hasta dos órdenes de magnitud en
exceso del rango observado.

Como hemos visto anteriormtmte, nuestro modelo no considera el el'ec­
to de isotropización durante el fenómeno de saturación de la turbulencia de
plasma, sino que lo hace en forma desacoplada, en virtud de la diferencia
de tiempos característicos. Como ya se discutió, esto implica que nuestros
resultados para turbulencia (aún así menores que (ESIÍIIIHCÍOIH-ESde mode­
los previos) rt-rpresentan una cota superior. Si el efecto de isotropizacion se
considerara sinntltaneamente. las predicciones de (-nnisividaden segundo ar­
mónico disminuirían aprecial,)lemente, llevando eventualmente a un mayor
acuerdo con las observaciones.

En la sección 4.1.3 hemos detallado que en la ecuacion de evolucion de
la ttu'bult-uicia, el efecto de isotropizack’m resulta comparable (o mayor) al
termino colisional, precisamt-mte para las hilguraciones mas intensas y con
niveles de ondas lA mas elevados. Esto es coincidente con el hecho que nue­
st ro modelo se muestra más consistente con las observaciones de l'ulguraciom-rs
menos intensas, y predice para los eventos mas energéticos una emisividad
mayor que la observada.

En cualquier caso, el solapamimito parcial entre nuestras predicciones
y las observaciones, constituye un avance intt-‘resante respecto de predic­
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ciones de modelos previos. Modelos anteriores han explorado condiciones
atmosféricas diferentes y particulares, sin hallar leyes de escala en función
de parámetros de plasma relevantes. Con el objeto de comparar con estos
modelos, a continuación estimamos nuestras predicciones para los valores
atmosféricos elegidos por ellos.

Smith & Spicer (1979) (8879) consideraron una atmósfera con temper­
atura T7 w 0.1, e intensidad para el haz de orden <I>9N 0.5. Para un área
aparente de la fuente de orden Als N 10 hallan un flujo total medido en
Tierra del orden de 2 x IOGSFU.Para dichos valores nuestro modelo predice
un flujo del orden de 2 x 1038FU. Nuestra predicción, comprendida en el
rango observacional, resulta 3 órdenes de magnitud menor a la de 8879.

Posteriormente, Emslie & Smith (1984) (E884) desarrollan otro modelo
y consideran valores característicos parecidos a los nuestros. Su modelo con­
sidera temperaturas del orden de T7 N 0.8, e intensidades de haz de <I>gN 0.4.
Para áreas aparentes de A13N 3 ellos predicen un flujo de 4 x 1048FU (in­
correctamente reportado como 3.2 x 1038FU en su publicación, puesto que
omiten un factor 47r). Con sus parámetros, nuestro modelo predice un flujo
de 8 X10"SFU, es decir un factor N 2 más alta. Comparando detalladamente
ambos modelos encontramos que la estimación de E884 incluye una incorrec­
ta estimación de las integrales ¡J e I“. En lugar de nuestro cálculo detallado
de las integrales de las ecuaciones (5.26-527), E884 realizan una estimación
analítica. Esto los conduce a una sub-estimación de K, (ver ecuación (5.42)),
un factor N 25 menor a nuestros cálculos numéricos más exactos. De modo

que si su estimación es reemplazada por nuestro cálculo detallado, la predic­
ción de emisión en segundo armónico de E884 resulta un factor N 10 más
alta que en nuestros resultados. Este factor puede entonces adjudicarse a
su modelo simple de saturación de turbulencia de plasma, que precisamente
predice un factor N 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 armónico. Nuestro modelo, a diferencia de modelos anteriores,
considera la evolución del problema en función de la profundidad a medida
que el haz avanza siguiendo las líneas de campo magnético. Para nuestros
cálculos hemos supuesto una atmósfera caracterizada por un gradiente suave
de los parámetros de plasma. Esto es probablemente simplista, dado que en
la complicada dinámica de una fulguración, es de esperar que se formen gradi­
entes de densidad. Una descripción que incluyese tales gradientes, predeciria
menores niveles de turbulencia de plasma. Esto se debe a que cuando el haz
atraviesa una región de gradientes intensos de densidad, éste sale súbitamente
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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Ill()(|(‘]()más realista.



Capítulo 6

Conclusiones

En el contexto de la rica variedad fenomenológica que presenta el plasma de
la. corona solar, presentamos el estudio y modelado de fenómenos coronales
en dos escalas espacio-temporales muy diferentes. Por un lado, presentamos
un modelo para la ordenada estructura coronal a gran escala (1 —)IORQ)
durante el mínimo de la actividad solar. Por otro lado, presentamos un mod­
elo para. fenómenos impulsivos y turbulentos de pequeña escala (< 0.1119)
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,
presión de gas y fuerza de Lorentz. Hemos desarrollado modelos de tem­
peratura analíticos guiados por observaciones en el rango ultravioleta. Nue­
stros modelos de temperatura incluyen características tales como una fuerte
anisotropía en la región polar (con temperaturas perpendiculares protónicas
mucho mayores que las temperaturas electrónicas), y una región ecuatorial
(zona cerrada de los streamers) cercana al equilibrio liidrostatico.

Utilizando estos perfiles semi-empíricos de temperaturas, el modelo de­
pende básicamente de tres parámetros libres, logrando reproducir exitosa­
mente diferentes aspectos centrales de la estructura global de la corona. Por
un lado la morfología 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
básicamente las fuerzas responsables de la estructura a gran escala. El equi­
librio se alcanza como consecuencia de una minimización de tipo energética.
El modelo predice alturas y superficies basales para los streauiers ecuatoriales
consistentes con las observaciones de mínimo solar. Encontramos una fuerte
transición del [5de plasma al pasar de la zona abierta de agujeros coronales a
la zona cerrada de los streamers, obteniendo altos valores de B en esta última.
En torno del pico del streamer, hallamos una intensa divergencia local del
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campo magnético, que genera valores máximos de .3> lO. Nuestros resulta­
dos son cousitentes con estimaciones semi-empíricas de .1'en streamers (l,i et
al.. 1998). v resultados similares de modelos que. a diferencia del nuestro. re­
suelven las ecuaciones Mill) en forma directa (Wang et al.. 1998: Suess el al..
l 996). Por otro lado, para la región de.agujeros coronales obtenemos para el
.3de plasma valores mucho menores que la unidad. La transición se produce
en forma muv 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 cinturón de streamers ecuatoriales
aparece como una región de relativamente alta presión de gas, confinada por
un fuerte "envase" magnético que lo rodea (ver también Suess et al.. lOOOb).

Para el viento solar, nuestro modelo incluve dos efectos físicos centrales:
la anisotropía de las tempm'aturas cinéticas _vel efecto de divergencia mag­
nótica local en torno del pico del streamer. l‘lemos desarrollado modelos
suní-empíricos de temperatm'a como condiciones sobre del modelo. De esta
forma, si bien no hemos considerado una ecuación para la energia (que in­
cluva terminos de deposición), hemos incluído información empírica de cómo
la energía es depositada a lo largo de. las líneas magnéticas a medida (¡ue
el viento es acelerado. Así, hemos esencialmente explorado el efecto de la
gravedad, la presión _vla divergencia magmitica. sobre las soluciones de vien­
to compatibles con nuestro modelo.

Los resultados de nuestro modelo de viento solar presentan diferencias
cualitativas fuertes entre las líneas polares .v las que rodean al streamer.
Las soluciones que surgen alrededor de los streamers (_vse expanden cer­
ca del ecuador) presentan soluciones claramente mas lentas. Las velocidades
asintóticas ecuatoriales son de aproximadamente 50% con respecto a las solit­
ciones asintóticas polares. Este resultado es consistente con mediciones in.­
.s‘lÏf'Urealizadas en el espacio a lI,Ï.-\, que indican velocidades en torno de
40(lkm/sec y 8()()km/sec, para las componentes lenta _vrapida del viento so­
lar respectivamente. Asimismo. las soluciones en torno de los streamers se
tornan supt-n‘scmicasen alturas de w SR, (muv por arriba del pico de los
streamers) mientras que las polares lo hacen a alturas de orden w ¡JR ..
Esta gran diferencia de. los puntos sónicos es otra de las predicciones intere­
santes de nuestro modelo. Esta diferencia aparece debido a que las soluciones
de viento lenta alcanzan un mínimo en torno del pico del streamer. lÏste
mínimo se debe a la alta divergencia del campo magnético en esta zona. que
tiene el efecto de desacelerar flujos subsónicos. La transición entre ambos
tipos de soluciones de viento es bastante abrupta. ocurriemlo en torno de
:t:'2(l°de latitud. Nuestros resultados son consistentes con las observaciom's

de minimo solar de la misión fJ'Íyssl's,que observó la variación lat it udinal del
viento solar (Suess et al.. 199921).
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Nuestro modelo de viento incluye la deposición de energía en forma semi­
empírica (a través de los modelos de temperatura), pero no incluye términos
de deposición 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 sistemáticamenye
menores. Sin embargo es destacable su capacidad de predecir la diferencia
cualitativa entre las componentes rápida y lenta. Notemos que hemos mod­
elado las temperaturas cinéticas paralelas de manera muy similar en el polo
y ecuador. Una inspección de las ecuaciones (235-236) indica entonces que
la diferencia mas relevante entre las líneas 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 aún en forma contundente,
de que el origen del viento solar lento lo constituyen las regiones abiertas
muy cercanas a los streamers. Más aún, parecen indicar que tal diferencia
es esperable exclusivamente como efecto 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 así una
verificación de la reciente hipótesis de Noci et al. (1998), que propone que el
viento solar lento podría 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 y paralela, incluyéndose los efectos de inercia, anisotropia y gravedad
en las soluciones de viento solar. Encontramos que las correcciones que apare­
cen sobre la solución inicial son de segundo órden. 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 presión perpendicular y
la fuerza de Lorentz, carenciendo de importancia los efectos gravitatorios e
inerciales. .'-\su vez, la morfología magnética y la anisotropia resultan deter­
minantes para las características bimodales de nuestras soluciones de viento
solar.

Realizamos cálculos 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 integración en ángulo sólido. Utilizando las expresiones deducidas,
sintetizamos imágenes artificiales de la corona a partir de los resultados de
nuestros modelos. Mostramos resultados correspondientes a luz blanca y a la
línea I-lI-Lya (UV). I-Iemoscomparado nuestros resultados con observaciones
en luz blanca y Lya correspondientes al pasado minimo solar. Para las
comparaciones con imágenes de HI-Lya , hemos realizado un análisis propio
de observaciones del instrumento UVCS/SOHO.
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En todos los casos encontramos razonables acuerdos con datos observa­
cionales de mínimo solar, tanto en la dependencia radial como latitudinal.
Las predicciones de luz blanca basicamente testean la distribución de elec­
trones en la corona. Logrado un acuerdo con observaciones en luz blanca.
las predicciones de Lyo testean basicamente el campo de velocidades. la
dispersión térmica de los protones, v la abundancia de l'll. Hemos tambien
sintetizado imágenes en Lyo' sin incluir el atenuamiento Doppler. verificando
que las predicciones no se modifican en las regiones cerradas del streamer _\'
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 (le HI utilizado es razonable. La comparación de los calculos con ,vsin
atenuamiento Doppler, tambien muestran que nuestras expresiones simplili­
cadas de emisión L'V, que realizan un tratamiento aproximado (promediado)
del atenuamiento Doppler y la integraci(')nde angulo sólido. resultan apropi­
adas.

Nuestro modelo predice para la emisión de luz blanca _\'Lyn , una tran­
sición entre emisión intensa (zona ecuatorial) y débil (zona coronal) que se
produce en la misma zona de transición entre viento lento _\'rapido. Esto es
consistente con los resultados obsmwacionales de Suess et al. (1999a) a part ir
de datos de la nave Ulysscs, que precisamente muestran que la zona de viento
lento corresponde a la zona (le mayor brillo, _vla transici(')n de intensidad del
viento y de brillo se producen aproximadamente en las mismas rt-sgiones.

Finalmente, hemos aprovechado el modelo para demostrar el dramático
impacto de los efectos de proyección en las imagenes sintetizadas a part ir del
modelo. Encontramos que una variaci(')n de sólo 30° en la orientack'm de la
línea de, visión, respecto del plano ecuatorial del modelo, implica aumentos
de la intensidad polar observada de basta un orden de magnitud, debido a la
contaminación producida por el plano del streamer ecuatorial. Este tipo de
estudios resulta sumamente útil para poner cotas de confiabilidad de analisis
observacionales, en cuanto a los efectos de pro_vecci(')n.

Dada la relativa simplicidad del modelo, es destacable el acuerdo glob­
al de nuestras predicciones de (remisividad,distribución bi-modal del viento
y morfología magnética. El modelo resulta así una descripción razonable
para la estructura global de la corona _vdel viento solar, al menos durante la
época de actividad mínima, pudiendo ser utilizado para analisis de observa­
ciones correspondientes a estos períodos. L'na posible aplicación del modelo,
consistiría en asumir abundancias de iones pesados, v sintetizar imagenes en
las longitudes de onda respectivas. Esto permitiría testear hipótesis sobre
abundancias de iones pesados en la corona (Raymond et al.. 1997). a la ve'/,
que evaluar el impacto de. los efectos de ¡n‘oyeeck'msobre las observaciones.
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En la presente tesis, hemos también modelado mecanismos de generación
de turbulencia y emisión no-térmica asociada (en el rango de radio) durante
fulguraciones solares. Los eventos impulsivos de radio en segundo armónico
de plasma, constituyen “huellas” de haces de electrones de alta energía via­
jando a lo largo de lineas magnéticas cerradas (eventos U) o abiertas (eventos
III), acelerados durante fulguraciones solares. En el caso de eventos U, los
haces de electrones eventualmente llegan a la región de transición, 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 III. En
nuestro modelo consideramos la evolución acoplada de los hace de electrones
y la turbulencia de Langmuir que estos generan, obteniendo el nivel y espec­
tro de turbulencia en función de la posición. La existencia de este régimen
estacionario existe debido a la competición no-trivial entre los efectos de
acoplamiento onda-partícula y de frenado colisional. Asimismo, desarrollam­
os un modelo para la emisión de fotones en segundo armónico de plasma.
Realizamos cálculos detallados de emisividad y opacidad para los fotones
en segundo armónico, generados por coalescencia de ondas de Langmuir. En
estos cálculos relajamos la (comunmente supuesta) aproximación 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 evolución 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(2we) es calculada
relajando la hipótesis de choque-frontal.

Nuestros niveles de turbulencia (Figura 4.5) resultan mucho menores
(hasta dos órdenes 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
bién consideran los efectos de la evolución 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 energia.
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En particular, nuestros modelos muestran que.los números de onda típicos
para ondas de Langmuir excitadas por haces de alta energía. estan en el rango
k/k, z 2 —4, donde k¿ es el número de onda típico de los fotones en segttndo
armónico que se generan. Esto implica que la aproximación de chomte-frontal
pierde. aplicabilidad, por lo cual hemos dearrollado calculos de emisividad _v
absorción apropiados, relajando la hipótesis 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 (le .\’Ieh'ose & Stenhoust-r (1979), quienes analizaron
el efecto de relajar la hipótesis de choque-frontal, pero adoptando leves de
potencia para el espectro de Langmuir (mu_vdiferentes a nuestros espectros
generado por haces).

.\lost ramos también que la profundidad óptica para emisión en segundo
armónico, resulta estar en el rango de lt) —100 km para fulguraciones solares.
.-\sí, las fuentes de emisión pueden considerarse ópticamente gruesas. al menos
para fulguraciones que puedan considerarse homogóncas en escalas de 'Itltlkm
o mas. En este limite, el flujo resultante se debe entonces a la emisión que
proviene de la superficie de la zona turbulenta, _vviene dada por la función
fuente.

Calculamos la función fuente _vel flujo resultante. en Tierra. para difer­
entes intensidades de haces de elect'ront-rs. Nuestras predicciones de flujo
medido en Tierra en segundo armónico presentan un acuerdo parcial con
las observaciones (Ascluvanden et al.. 1995). Para fulguraciones de menor
intensidad, nuestras predicciones caen dentro del rango observacioiml medi­
do. Para fulguraciones de ma_vorintensidad, nuestro modelo predice hasta
dos órdenes de magnitud en exceso del rango observado. Según analizamos.
posibles causas para esta sobre-estimación lo c()nstitu_\'cn la suposición de
isotropización completa de la turbulencia de Langmuir. _vla suposición de
una atmósfera con gradientes suaves de densidad. En cualquier caso. el sola­
pamiento parcial entre nuestras predicciones _vlas obsm'vaciones, constituye
un avance importante respecto de las predicciones de modelos similares pre­
vios (Smith & Spicer, 1979: Emslie (K:Smith. 1984).

L'n factor que puede afectar seriamente el nivel de emisividad se relaciona
con el mecanismo de isotropización para las ondas de Lanmguir generadas
por el haz. En la sección 4.1.3 presentamos llll escenario conservativo. en el
cual suponemos que los tiempos de isotropizaci(')n son nmcho ma_vores que
los colisionales. Sin embargo, hemos encontrado que para eventos suficiente­
mente intensos v con un nivel suÍicientemente alto de ondas l.-\, el tiempo de
isotropizacicm puede disminuir hasta valores comparables o incluso menores
que. los tiempos colisionales. Bajo estas circunstancias, se requiere en princi­
pio del tratamiento simultáneo de la isotropización. que nuestro modelo trata
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en forma desacoplada. En este caso, la isotropización contribuiría a quitar de
resonancia una fracción importante de ondas de Langmuir a medida que se
produce la relajación 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 medición de flujo
en Tierra menores que los indicados por nuestra ecuación (5.45). Esto es
coincidente con el hecho que nuestro modelo se muestra más consistente con
las observaciones de fulguraciones menos intensas, y predice un exceso de
emisividad para los eventos más energéticos.

Nuestro modelo, a diferencia de modelos anteriores, considera la evolución
del problema en función de la profundidad a medida que el haz avanza sigu­
iendo las líneas de campo magnético. Para nuestros cálculos hemos supuesto
una atmósfera caracterizada por un gradiente suave de los parámetros de
plasma. Esta es también una suposición conservadora, ya que es probable
que la densidad presente un comportamiento “grumoso”, con una distribu­
ción compleja de gradientes de densidad. En este caso, cuando el haz se
propaga a traves de un medio inhomogeneo, la frecuencia local de plasma
varía en forma acorde. Esto tiene el efecto de quitar de resonancia ondas de
plasma. ya generadas, e inhibir el desarrollo de la inestabilidad. La inclusión
de este efecto llevaría a reducciones del nivel de saturación de las ondas de
Langmuir y de las radio ondas resultantes.

En resumen, un tratamiento adecuado del problema de la evolución del
haz v la turbulencia en forma acoplada, conduce a severas reducciones en el
nivel generado de turbulencia de plasma. Asimismo, la (necesaria) relajación
de la hipótesis de choque-frontal produce reducciones importantes para la
emisividad en segundo armónico de plasma (especialmente para espectros
de Langmuir angostos, que ocurren en atmósferas más calientes). La con­
sideración de ambos aspectos incrementa sensiblemente el acuerdo entre las
predicciones y las observaciones. No obstante, especialmente en el caso de
eventos más intensos, se requiere incluir más detalles en los modelos teóricos
para conciliar las predicciones en radio ondas y rayos X duros. En particular,
la consideración de una isotropización más rapida o de una densidad de fondo
muy inhomogenea, 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 análisis de imágenes (en radio ondas) de alta
resolución de fulguraciones solares y eventos de tipo III. Así, utilizando mapas
de rayos X blandos simultáneos, pueden realizarse mapas de temperatura
para las fulguraciones. Con estos mapas, nuestro modelo puede predecir
mapas cuantitativos de emisión 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 física (le plasma requerida para
el estudio y comprensión de observaciones (le la corona solar. Los estudios
prestmtados han requerido del uso de los distintos marcos teóricos de. Ia Í'I'sica
de plasma, así como la familiarización con un variado espectro de.mecanismos
(le emisión (térmicos y no-termicos) _\'sus respectivos analisis ol)sel'\'acionales.

Así, hemos utilizado la aproximación MHD para el estudio .\' modelado
de la estable estructura coronal de gran escala, y la teoría cinética para el
estudio _vmodelado de eventos impulsivos no-colisionalt-isde pequeña escala.
Asimismo, el desarrollo semiempi'rico de nuestros modelos, ha requerido del
uso de datos observacionales en distinto rango espt-sctral (ultravioleta .\' luz
blanca en un caso= ondas de radio _\'rayos X en el otro). En este sentido.
hemos desarrollado cálculos detallados de predicciont-rsohserrables en los re­
spectivos rangos espectrales de interés _\'analizado su comparación con los
datos ohservacionales.
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