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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Atmodsfera Solar

El Sol es una masa de gas incandescente que se mantiene unida por su
propia gravedad. No tiene una superficie definida; conforme la distancia de
su centro aumenta, el gas se hace cada vez mas tenue. La atmosfera solar es
la capa mas externa y es la que emite toda la radiacion que se observa. Esta
incluye, de la parte mas profunda hacia afuera, la fotosfera, la cromosfera y
la corona. La corona solar (visible durante un eclipse solar total) se extiende
hasta los confines del sistema solar en forma del llamado viento solar, sin
embargo este viento solar no se puede observar a simple vista.

La fotosfera es lo que observamos cotidianamente como el disco solar. De
ella recibimos el calor y la luz. Su contorno definido es una ilusién, es el limite
a partir del cudl la atmdsfera solar se atenta tanto que se hace transparente
a la luz visible. La cromosfera y la corona estan tan enrarecidas que se puede
ver a través de ellas.

La fotosfera es un delgado y brillante cascarén con un espesor menor al
0.05 % del radio solar. Tiene una temperatura de 5780 K, y aunque es la par-
te mas densa de la atmosfera solar, su presion es apenas de un diezmilésimo
de una atmosfera. En ella se encuentra anclado el campo magnético solar,
que puede medirse por medio del efecto Zeeman. Las fotografias obtenidas
utilizando este efecto se denominan magnetogramas, y en ellas se representa
al campo magnético a lo largo de la linea de visién. El campo magnético no
esta distribuido uniformemente, mas bien se encuentra altamente concentra-
do en haces intensos (manchas solares) que cubren un pequeno porcentaje de
la superficie fotosférica.

La cromosfera se encuentra arriba de la fotosfera y tiene un espesor apro-
ximado de 2.5 x 10% ¢cm (o0 0.004 radios solares). La cromosfera es tan tenue
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que sélo es visible durante algunos segundos antes y después de un eclipse
total. Se observa como una banda rosada en el limbo solar. En esta capa la
temperatura se eleva hasta 10* K aproximadamente, pero la densidad dismi-
nuye a la millonésima parte de su valor en la fotosfera. Se puede observar en
la longitud de onda 656.3 nm (emisién del hidrégeno denominada Ha).

Encima de la cromosfera estd la corona solar. La corona se hace mo-
mentaneamente visible durante un eclipse total de Sol. Se vé entonces sobre
el limbo contra el fondo obscuro del cielo como un halo de color blanco perla
de brillo leve. La corona solar tiene una temperatura que va de 10® K has-
ta 2.5 x 10° K (Fig. 1.1) e incluso puede llegar a 10" K en un arco coronal
(Aschwanden et al. , 2011; De Moortel et al. , 2003).

Los campos magnéticos de la fotosfera suben hasta la corona y son los
que determinan la morfologia del plasma coronal. Se observan estructuras de
lineas de campo magnético cerradas en forma de arcos cuyos pies emergen
de regiones fotosféricas con polaridades magnéticas opuestas. También hay
lineas magnéticas que son localmente abiertas (se cierran en el limite del
sistema solar) y salen al medio interplanetario arrastradas por el viento solar,
a través de los llamados hoyos coronales. La cantidad de luz coronal observada

foros- Cromosfera dR:gic’m Corona
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Figura 1.1: En esta ilustracion se muestra la variacion de la temperatura con
la altura en la atmdsfera del Sol. (Erdélyi & Ballai, 2007).

es proporcional a la densidad electronica integrada a lo largo de la linea
de vision. Se puede utilizar este hecho para determinar la densidad de la
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corona; En la base de la corona la densidad de electrones es aproximadamente
10 m=3 (10°cm™3), y puesto que en la corona existe ionizacién total, la
densidad de protones es similar. Cuando se observa la corona durante un
eclipse, se ven los patrones que en ella forman los electrones libres. Puesto que
los electrones estan restringidos en su movimiento por el campo magnético,
el aspecto de la corona refleja la forma del campo magnético. Esto se debe a
que la presién magnética excede a la presion del gas de la corona.

En la fotosfera ocurre lo contrario; la presion del gas supera a la presion
magnética, lo cual permite que el gas transporte al campo magnético. Los
movimientos en la fotosfera entonces desplazan al campo magnético, produ-
ciendose asi cambios en el campo magnético coronal.

El paso de la cromosfera a la corona ocurre en una region de transicion
muy delgada, con menos de cien mil metros de espesor, en donde ocurre
un cambio abrupto de la densidad y la temperatura de la atmosfera solar
(La existencia de la regién de transicién actualmente se cuestiona, debido a
que se cree que hay una mezcla de elementos de la fotosfera, la cromosfera
y la corona. En otras palabras no existe una frontera definida entre estas
capas, sino que continuamente se interpenetran debido a la dindmica de la
atmosfera solar). En ella la temperatura se dispara de 10 K a 10° K, y la
densidad disminuye conforme la temperatura aumenta, de manera que la
presion del gas se mantiene constante. A partir de ahi la corona se diluye
lentamente con la distancia.

El problema del calentamiento de la corona solar consiste en identificar y
entender el o los mecanismos responsables de la alta temperatura de millo-
nes de grados (del orden de la temperatura del nucleo solar), cientos de veces
mas caliente que la fotosfera. La alta energia de la corona no puede ser trans-
portada desde las capas inferiores por un mecanismo térmico, pues el calor
no deberia fluir de una regién de temperatura menor a otra de temperatura
mayor. Esto violaria la segunda ley de la termodinamica. En todo caso, si no
hubiera un medio alternativo de calentamiento coronal, la corona seria mas
fria que la fotosfera, ya que un gas al expandirse se enfria, no se calienta. Es-
te problema surgi6é cuando Grotrian (1939) y Edlen (1942) se dieron cuenta
de que las lineas de emisién observadas durante un eclipse solar se debian
a elementos conocidos altamente ionizados, y no a un nuevo elemento (el
“Coronio”). Es casi seguro que existen varios mecanismos de calentamiento
en la corona, pero se tiene que determinar cudl es el principal. Surgen varias
preguntas; j Los arcos coronales se calientan de manera diferente que la co-
rona difusa 7 ; Existen diferentes tipos de arcos coronales que se calientan
de maneras distintas ? ; el calentamiento de la corona quieta es similar al de
las regiones activas 7

Aunque existen teorias plausibles del calentamiento de la corona, ha si-
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do dificil determinar si alguna de ellas es correcta. Una prueba definitiva
requiere una prediccién de cantidades observables, basandose en principios
fundamentales.

El problema del calentamiento coronal se puede estudiar en las etapas
siguientes; se tiene que identificar una fuente de energia y un mecanismo
para convertir esta energia en calor, hay que determinar cémo responde el
plasma al calentamiento y por ltimo, se tiene que predecir el espectro de la
radiacion emitida y su manifestacién como cantidades observables.

Para estudiar la fuente de energia y su conversion se utilizan comunmente
modelos MHD multidimensionales, pero éstos no proporcionan informacion
acerca de la respuesta del plasma y su firma radiativa. De manera comple-
mentaria se usan modelos hidrodindmicos unidimensionales para estudiar la
respuesta del plasma, pero no se considera el origen especifico del calenta-
miento. Ambas aproximaciones son ttiles y conviene aplicarlas en conjunto.

1.2. Fuente de energia

Las pérdidas por conduccion y por radiacion de la corona suman un

flujo de aproximadamente 107 ergem=2s~! en las regiones activas y 3 X

105 ergem™2s7! en el Sol quieto. Existe un acuerdo general respecto a que
la fuente de energia que puede sostener estos niveles de pérdidas es el mo-
vimiento en y debajo de la fotosfera. Los movimientos desplazan los pies
de las lineas de campo, lo cudl somete el campo a tensiones, o bien genera
ondas, dependiendo de si la escala de tiempo del movimiento es grande o
pequeno comparado con el tiempo de transito de Alfvén de extremo a ex-
tremo (Cuadro 1.1). A la disipacién de tensiones magnéticas se le conoce
como calentamiento de corriente directa (DC), y a la disipacién de ondas se
le conoce como calentamiento de corriente alterna (AC) (Klimchuk, 2006).
Para explicar el calentamiento de la atmosfera solar los diferentes modelos
tienen que proveer un mecanismo o mecanismos que den por resultado un
suministro constante, en sentido estadistico, de energia. Es posible que haya
liberaciones aleatorias de energia con espaciamientos temporales determina-
dos que, al balancear las pérdidas de energia atmosférica, producen un estado
constante promediado estadisticamente. De esta manera los modelos de libe-
racién impulsiva de energia se hacen mas viables (Mendoza—Bricenio et al. |
2005). Poner a prueba observacional un mecanismo de calentamiento puede
ser dificil, ya que varios mecanismos pueden actuar al mismo tiempo. La disi-
pacién final ocurre en escalas espaciales muy pequenas que atin no se pueden
observar directamente. La firma de un mecanismo de calentamiento se puede
enmascarar durante la termalizacion de la energia de entrada.
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Portador de energia H Mecanismo disipativo
Mecanismos hidrodinamicos de calentamiento
Ondas acusticas Disipacion de choques
Ondas pulsantes

Mecanismos magnéticos de calentamiento

1. Mecanismos ondulatorios (AC)

Ondas lentas Amortiguacién por choque,
absorcién resonante

Ondas rapidas MHD Amortiguacién de Landau

Ondas de Alfvén Acoplamiento de modos,
absorcién resonante,
mezcla de fases,
calentamiento viscoso,
calentamiento turbulento,
amortiguacion de Landau

2. Mecanismos de tension magnética (DC)
Hojas de corriente H Reconexiéon

Cuadro 1.1: Resumen de varios mecanismos de calentamiento de la corona
solar (Erdélyi & Ballai, 2007; Roberts € Nakariakov, 2003; Ruderman &
Roberts, 2002; Heyvaerts € Priest, 1983).

Se han propuesto dos mecanismos principales para el calentamiento de la
corona solar. El primero es por ondas de Alfvén, que pueden ser disipadas por
mezcla de fases (Heyvaerts & Priest, 1983; Tsiklauri & Haruki, 2008) o por
absorcién resonante (Aschwanden, 2005). El otro modelo es por reconexién
magnética, en puntos nulos o en ausencia de puntos nulos, por trenzado de
tubos de flujo magnético.

1.2.1. Ondas de Alfvén: Absorcion resonante

Las ondas de Alfvén pueden ser excitadas en la fotosfera y se propagan a
lo largo de las lineas de campo magnético hacia arriba en la corona, en donde
pueden depositar su energia. Una de las maneras de entregar la energia en
la corona es que la onda sea absorbida por resonancia. Para comprender este
mecanismo de manera simplificada, considérese un tubo de flujo magnético
vertical con inhomogeneidades transversales inmerso en un medio ambiente
de plasma libre de campo magnético, de manera que la velocidad de Alfvén
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es maxima en el eje del tubo y decrece a cero como funcién del radio. Supon-
gamos que una onda sonora horizontal choca continuamente en la frontera
del tubo de flujo. Si la velocidad de fase iguala a la velocidad local de Alfvén
para cierto radio ra, esta onda incidente estd en resonancia con la onda de
Alfvén localizada en ra. Esta resonancia da por resultado perturbaciones de
amplitudes grandes en las ondas de Alfvén, que a su vez producen gradien-
tes pronunciados de la velocidad de Alfvén. Pero, una vez que los gradientes
aumentan, no se puede suponer que el plasma sea ideal, o sea que se tienen
que considerar efectos disipativos (e.g. resistividad, viscosidad) al menos en
la vecindad de los lugares de resonancia y que conducen a la disipacién de
energia. Tal disipacion, i.e. la absorcion de la energia de la onda incidente,
resulta en el calentamiento localizado del plasma. Este mecanismo parece
funcionar bien cuando se aplica a la modelacién de la interaccion de osci-
laciones globales del Sol con las manchas solares o cuando se aplica para

explicar el amortiguamiento de oscilaciones de arcos coronales (Ruderman &
Roberts, 2002).

1.2.2. Ondas de Alfvén: Mezcla de fases

Como ya se dijo, Heyvaerts & Priest (1983) propusieron otro mecanismo
para disipar la energia de las ondas de Alfvén, que se debe a que la diferencia
de fase entre distintas ondas va cambiando. En cierta forma, es similar a la
absorcién resonante pues la disipacion ocurre en donde se desarrollan altos
gradientes en la velocidad de Alfvén. Supdongase que un plasma magnetizado
es no homogéneo en la direccién x del plano xz, y que las lineas de campo
magnético son paralelas al eje z. Cuando cada linea de campo es perturbada
de manera coherente en la direccién y, a lo largo de cada linea de campo se
genera una onda de Alfvén que se propagara en direccién z con una velocidad
que va a depender del valor del campo magnético. Puesto que el plasma es in-
homogéneo, la velocidad de Alfvén de dos lineas adyacentes es diferente y las
lineas oscilantes estaran fuera de fase rapidamente produciéndose gradientes
transversales pronunciados de las perturbaciones magnéticas. En cierto punto
cuando los gradientes alcanzan un valor critico ya no es valido suponer que
el plasma es ideal y se tienen que incluir efectos disipativos, que resultan en
un calentamiento localizado. La mezcla de fases es un buen candidato para
explicar la disipacion de energia en zonas magnéticas abiertas.

1.2.3. Reconexién magnética

Si las escalas temporales caracteristicas de las perturbaciones de los pies
de arcos magnéticos son mucho mas grandes que el tiempo Alfvénico de
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transito local, se acumula tensién magnética que involucra hojas de corriente
localizadas que pueden liberar su energia a través de la reconexion de lineas de
campo magnético, que es un proceso de cambio en la topologia del mismo.
Existe bastante evidencia de que la reconexién se da bajo las condiciones
de la atmosfera solar a gran escala, dando lugar a las rafagas solares, al
convertir energia magnética en energia cinética o térmica, en regiones donde
hay campos de polaridades opuestas. Sin embargo, no es claro que el mismo
mecanismo ocurra a escalas mas pequenas, para explicar el calentamiento de
toda la atmésfera solar. Se estudiara con suficiente detalle la reconexién en
otro capitulo.

1.3. Calentamiento coronal

Ademas de identificar las fuentes de energia es necesario senalar las re-
giones de la corona donde éstas pueden aparecer. En la corona solar existen
diferentes tipos de estructuras. Las imagenes del satélite Yohkoh en rayos
X blandos (Fig. 1.2) muestran que la corona consiste de grandes sistemas
de arcos magnéticos o arcos coronales, que son estructuras magnéticamente
cerradas con ambos pies anclados a la superficie del Sol. Estan también los
hoyos coronales, que se observan como regiones obscuras en el espectro visi-
ble y en rayos X blandos, y son regiones de lineas magnéticas abiertas hacia
el medio interplanetario. Dadas estas estructuras cabe entonces preguntar
jcomo se calienta la corona a gran escala?

1.3.1. Puntos brillantes de rayos-X

Cuando se observa el Sol en rayos-X blandos (Fig. 1.3) aparecen visibles
sobre el disco solar, en todo momento, una gran cantidad de puntos brillantes
de pequena escala (~ 3 segundos de arco), con duraciones del orden de una a
varias horas. Se les conoce como puntos brillantes de rayos-X o XBP, por sus
siglas en inglés, y se localizan en la corona solar. Estos eventos liberan energia
por reconexion magnética y contribuyen significativamente al calentamiento
de la corona.

El mecanismo del calentamiento que da lugar a los XBPs, que se des-
cribird mas adelante, parece estar bien entendido. Se ha mostrado que éstos
son calentados de acuerdo con el modelo de flujo convergente de reconexion
magnética, inducida en la corona por el movimiento fotosférico de los pies de
arcos coronales, a los cuales estan asociados. Se ha establecido que los XBPs
son pequenos sistemas de arcos coronales en los que se da la reconexion, lo
cual sugiere que tal vez los arcos mas grandes también son calentados por



8 CAPITULO 1. INTRODUCCION

Figura 1.2: Corona solar que muestra sistemas de arcos coronales. La imagen
es del satélite Yohkoh con el telescopio SXT (Soft X—Ray Telescope). La fecha
correspondiente es 2/16/92.

reconexion.

La mayoria de los XBPs se encuentran en la corona, sobre secciones de
campo magnético de polaridades opuestas que se aproximan. Al colisionar,
estos fragmentos parecen aniquilarse, proceso conocido como cancelacion.
Conforme desaparecen se forma un borde estrecho, lo que sugiere que aparece
una hoja de corriente en donde ocurre la reconexién magnética. A mediados
de los 80’s , K. Harvey descubrié que existe una fuerte correlacién entre la
aparicion de XBP’s y la cancelacion de polaridades. El modelo de flujo con-
vergente (Fig. 1.4) explica cémo la cancelacion puede conducir a la aparicién
de un XBP (Priest et al. , 1994a). El punto nulo primero aparece en la su-
perficie y se eleva conforme las polaridades se aproximan. En la mayoria de
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Figura 1.3: Region de la atmdsfera solar en rayos X. Los datos son del Te-
lescopio de Rayos X (XRT) de Hinode con fecha 11/01/11.

los casos el flujo magnético emerge en una celda supergranular y entonces se
aproxima a la frontera, donde una polaridad sélo se acumula, pero la otra
se reconecta con lineas de polaridad opuesta, formandose un punto brillante.
El modelo predice (Parnell et al. , 1994) que en imégenes en rayos X de al-
ta resolucién los XBP’s mostrarian una estructura elaborada, verificada por

Golub et al. (1994).

Se han buscado puntos brillantes X con el Telescopio de Imagenes del
Extremo ultravioleta (EIT) del SOHO en una regién cuadrada de lado 0.6
R (Falconer et al. , 1998). Aplicando un filtro, mostraron la existencia de
muchos puntos brillantes pequenos. Los puntos brillantes normales yacen
sobre un gran tapete de polaridades mezcladas, que estan cerca unas de otras
y que presumiblemente dan lugar a la reconexion en la corona que estd arriba.
Los micro puntos brillantes se encuentran todos en la malla y muchos de ellos
estan encima de polaridades mezcladas, asi que esto es consistente con que
los puntos brillantes son el extremo a gran escala de un espectro de eventos
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Fase previa

Fase de interaccion

Figura 1.4: Etapas en la aproximacion de dos arcos magnéticos iguales y
opuestos, mostrando la proyeccion de las lineas de campo magnético en el
plano de aprozimacion (curvas sdlidas) y las lineas separatrices del campo
(lineas punteadas). Se muestran la fase previa a la interaccion (a)-(b); la
fase de interaccion (c)-(d), durante la cudl se crea un punto brillante de
rayos X (BP) por reconexion coronal; la fase de cancelacion (e), durante la
cudl se produce una estructura magnética de cancelacion (CMF) a través de
reconexion fotosférica, formdndose a veces un pequeno filamento eruptivo; y
el estado final (f) con flujo magnético arriba (lineas curvas) y abajo (lineas
punteadas) de la fotosfera (Priest et al. , 1994a).

de reconexién que calientan la corona por medio del mecanismo de modelo
de flujo convergente.

El calentamiento en los hoyos coronales es probablemente por ondas
magnéticas, pero una opcion atractiva desde el punto de vista de reconexion
es que sea por ondas de alta frecuencia, generadas por eventos de reconexion
magnética rapidos y muy localizados, en las fronteras de los supergranulos.
Los mecanismos especificos de calentamiento que pueden involucrar recone-
xion magnética presentes en otras estructuras coronales no son claros, pero
hay tres ideas que pueden estar involucradas en el calentamiento coronal: la
reconexiéon forzada, la produccion de hojas de corriente por trenzado de lineas
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de campo, y la turbulencia MHD, en donde se considera la redistribucion de
energia en diferentes escalas. A continuacion se describen estas dos ultimas.

1.3.2. Hojas de corriente

Se le llama hoja de corriente a una distribucién de corriente contenida
en un plano de extension finita. Una hoja de corriente se puede formar por
el colapso de un punto nulo (de campo magnético cero) o por la emergencia
de nuevo flujo de la fotosfera. Tales corrientes se pueden formar en campos
potenciales (aquellos con corriente cero), en campos libres de fuerza (con co-
rrientes paralelas al campo magnético) o por relajacién magnética de otras
configuraciones a estados de menor energia. Pueden ser creadas a lo largo
de separatrices (fronteras entre lineas magnéticas con distinta topologia) por
flujos cortantes, ya sea en presencia o en ausencia de puntos nulos. Final-
mente pueden ser formadas, de acuerdo con Parker (1972), por el trenzado
entre si de las lineas de campo magnético. Un experimento numérico resis-
tivo tridimensional ha mostrado que las hojas de corriente resultantes son
altamente complejas, que la reconexién aparece cuando el trenzado es apro-
ximadamente de una vuelta, y que el calentamiento resultante en el arco es
mas bien uniforme (Priest & Forbes (2000), cap.2).

1.3.3. Calentamiento coronal por turbulencia MHD

La turbulencia MHD aparece cuando se forman estructuras magnéticas y
flujos de plasma acoplados, en diferentes escalas que interactian intercam-
biando energia de una manera aleatoria. La teoria de turbulencia ha sido
aplicada al problema del dinamo y también al viento solar, pero se ha usa-
do poco para el problema del calentamiento coronal. Durante el proceso de
transferencia de energia entre escalas espaciales, se deben conservar ciertas
cantidades fisicas y al considerarlas se puede analizar el problema de manera
mas clara.

Las cantidades fisicamente importantes son los invariantes globales, que
se conservan en ausencia de disipacion. En la MHD de 2 dimensiones se
puede mostrar que los invariantes son la energia, la correlacién (o el potencial
vectorial cuadratico medio), y la helicidad cruzada, dados por

W—/ 1v2+B—2 ds a—/lAQdSH—/v BdsS (1.1)
2 — 2p 2,u ) - 9 3 2 — .

mientras que en MHD en 3 dimensiones los invariantes son la energia, la
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helicidad magnética, y la helicidad cruzada,

1 B? 1
W3:/(§Pvg+2—)dv, H:/§A'Bd‘/a H3:/V'de (1.2)
L

Estas cantidades se distribuyen en distintas escalas al pasar el tiempo,
conservando su valor global, de modo que sus valores se transfieren de unas
escalas a otras, a lo que se le llama cascada. Las cascadas son directas si
la transferencia es de longitud de onda grande a pequena e inversa si es
en la direccién opuesta. Para el caso de la energia, cuando se alcanza un
estado estacionario en el que el contenido de energia relativo entre escalas ya
no cambia, se establece un espectro (dependencia con las longitudes, W (k))
que puede ser un espectro clasico de Kolmogorov (~ k7%/3) o un espectro
Kraichnan (~ k73/2) y tiene una cascada directa hacia pequefias longitudes
de onda. Por otro lado, la correlacién alcanza un espectro de tipo a (~ k'/?)
en 2D y para la helicidad magnética en 3D el espectro es H (~ k72). En
ambos casos se tienen cascadas inversas hacia longitudes de onda grandes.

Ting et al. (1986) han conducido una serie de experimentos en MHD
bidimensional en los que se encontré decaimiento selectivo cuando la energia
cinética inicial es mucho menor que la energia magnética y la helicidad cru-
zada normalizada es menor que la energia. Aqui la energia magnética decae
mas rapido que la helicidad magnética y asi tiene una cascada directa hacia
pequenas longitudes de onda, ya que las interacciones no lineales tienden a
reestablecerla. Simultaneamente la helicidad magnética tiene una cascada in-
versa, de manera que el campo magnético tiende a ser libre de fuerza. Cuando
las energias magnética y cinética son similares y la helicidad transversal es si-
milar a la energia, Ting et al. (1986) encuentran un proceso de alineamiento
dindmico con tendencia a estados Alfvénicos que tienen v = £B/,/p

Varios autores han hecho aplicaciones de la teoria al calentamiento coro-
nal. Sturrock & Uchida (1981) calcularon la tasa de incremento de la energia
almacenada debido al giro aleatorio de un tubo de flujo a través de estados
libres de fuerza, encontrando
B2
M—L<v§>7p (1.3)
siendo v, la velocidad fotosférica, 7, el tiempo de correlaciéon del movimiento
de los pies. Para ello suponen que el tiempo de disipaciéon 74 > 7, de manera
que la energia se almacena. Por el contrario, Heyvaerst y Priest incluyeron
un mecanismo de disipacién y supusieron 74 < 7,. Obtuvieron un flujo de
calentamiento de

B? L \’n
Fo = [ =02 e 14
= Gae) () <>

’)/N
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donde L es la semilongitud del arco y [, es la longitud de escala para los
movimientos fotosféricos. Esta expresion muestra que la eficiencia del proceso
es limitada.

Muchos mecanismos de calentamiento coronal, tales como el trenzado y la
formacion de hojas de corriente, pueden conducir a un estado de turbulencia
MHD. En ellos, la energia se genera a ciertas escalas y luego es transferida
a todas las otras. Los estados finales a los que se llega cuando actia la
turbulencia pueden obtenerse siguiendo métodos de relajacion, que usan el
hecho de que un sistema tiende a alcanzar su estado de minima energia,
sujeto a las restricciones que le impone el estado turbulento. Por ejemplo,
se ha visto que algunos plasmas de laboratorio adoptan estados de minima
energia magnética cuando se conserva la helicidad magnética constante, y
Taylor mostré que corresponden a campos libres de fuerza. Heyvaerts y Priest
adaptaron la teoria de relajaciéon de Taylor al medio coronal, en la cual las
lineas de campo se cruzan en la frontera en lugar de ser paralelas a ella como
ocurre con Taylor.

Aunque muchos mecanismos producen estados turbulentos, estan incom-
pletos debido a que no determinan el flujo de calentamiento (Fy) en términos
solo de los movimientos fotosféricos. En un enfoque alternativo de Heyvaerts
y Priest se supone que los movimientos fotosféricos inyectan energia en la co-
rona y la mantienen en un estado turbulento con una difusividad magnética
turbulenta (n*) y viscosidad (v*). Asi pueden obtener el flujo Fiy en térmi-
nos de v* y luego determinar v* y n* que resultan de Fy usando procesos
de cascadas. Los valores obtenidos con este modelo para el flujo de energia
resultan ser cercanos a los requeridos para el calentamiento de la corona
(10° — 10%erg s~' em™2).

1.3.4. Arcos coronales

Como ya se ha mencionado, los sistemas de arcos magnéticos que se obser-
van en la corona juegan un papel importante en el problema de calentamiento
coronal. Las observaciones de SOHO (Solar and Heliospheric Observatory),
han mostrado una carpeta magnética cubriendo la superficie del Sol, que
esta formada por segmentos magnéticos de polaridad positiva y negativa si-
tuados a lo largo de la frontera de las celdas supergranulares (Aiouaz, 2008).
Estos segmentos emergen continuamente y se desplazan a las fronteras de
la celda, donde se cancelan con segmentos de polaridad opuesta o se unen
o dividen (Fig. 1.5). Cada 40 horas este flujo se repone. Es posible que este
reabastecimiento sea por emanacion de reconexion de inmersion en la que la
reconexion ocurre sobre la fotosfera y el arco creado debajo de la regién de
reconexion es eyectado o empujado hacia abajo a través de la fotosfera.
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Figura 1.5: Un magnetograma de SOHO/MDI. Las fronteras de las celdas
supergranulares estan marcadas en amarillo, y las flechas indican el patron
de flujo supergranular.

También es posible que el calentamiento de la corona se deba a que la
carpeta magnética se reabastece. Parte de la energia aparece como puntos
brillantes y micro puntos brillantes X y tal vez éstos representan el extremo
a gran escala de nano puntos brillantes y nano rafagas a una escala mas
pequena utilizando el mismo mecanismo para calentar la corona. También es
posible que el calentamiento se dé in-situ en toda la corona. Si los arcos a
gran escala fueran calentados por trenzado de Parker en multiples y pequenas
hojas de corriente, el calor tenderia a depositarse de manera uniforme a lo
largo del arco. En cambio, el calor seria descargado en la cima del arco si
fuera por ondas de Alfvén de longitud de onda grande con méaxima amplitud
en la cima. Finalmente, para procesos de reconexién cerca de la superficie
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Figura 1.6: Temperatura observada (unidades en 10° K) como funcidn de
la distancia en 10 puntos a lo largo de un arco en el limbo mostrando los
errores. También se incluyen los modelos que mejor ajustan la temperatura
para calentamiento que (a) decae de la base sobre un décimo de la longitud

del arco, (b) se concentra en la cima, (c) es uniforme, y (d) decae de la base
sobre una distancia Ly (Priest et al. , 2000).

solar —por ejemplo XBP’s— el calor se concentraria en los pies de los arcos,
como se ve en la Figura 1.6. El equilibrio estacionario entre el calentamiento y
la conduccién térmica produciria un perfil de temperatura a lo largo del arco
de tipo cuadrético en el primer caso, una funcién puntiaguda en el segundo
y con una cima aplanada para el tercero.

1.3.5. Evidencia de reconexion magnética

Yohkoh y SOHO han dado pistas acerca de la naturaleza del calentamien-
to coronal. Se ha visto que la estructura geométrica de la parte superior de los
arcos es tipo cuspide y la temperatura es alta ahi, lo que sugiere que se tienen
eventos de reconexion. Innes et al. (1997) han observado eventos explosivos
con SUMER, y en un caso observado en Si IV, se revelan jets bidireccionales
que se considera que son resultado de un evento de reconexién en ese lugar.
Mas ain, Chae et al. (1998) compararon un evento explosivo con magne-
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togramas de Big Bear y encontraron que se localizaba donde se aproximan
fragmentos magnéticos (concentraciones de flujo magnético con polaridad
positiva o negativa), que podian estar produciendo reconexién. Por otro la-
do, Harrison (1997), con el instrumento CDS, descubrié abrillantamientos
(que llamé blinkers) en la regién de transicion. Y Berghmans et al. (1998)
han considerado abrillantamientos en He II con EIT que son similares a los
blinkers, pero que tienen una amplia variedad de tamanos y escalas tempo-
rales. Observando 10 000 de éstos, determinaron sus propiedades estadisticas
que muestran claras correlaciones de la duracién, la intensidad y el area con
la energia. Similarmente, Krucker et al. (1998) obtuvieron el espectro de
energfa de micro-rafagas observadas con EIT con energias entre 10 y 10%°
ergs, el cual es de la forma W~2¢, siendo W la energfa de un evento; y tam-
bién concluyeron que contribuyen el 20 % del calentamiento en el Sol quieto.
También Parnell & Jupp (2000) estudiaron con TRACE eventos a una escala
mas pequeia y encontraron que el espectro permanece hasta al menos 1024
ergs con una pendiente entre W2 y W=26_ Si los eventos de nano-rafagas
(4 x 10* ergs) continuaran con una pendiente W2 tales eventos con dicha
energia, podrian proveer toda la energia de la corona quieta.

El objetivo de la presente tesis es obtener una estimacién del calenta-
miento de la corona en el Sol quieto, relacionando el campo magnético de
la fotosfera (magnetograma) con la emisién en dos distintas longitudes de
onda (UV) en la corona solar, puesto que se ha comprobado (Falconer et al.
, 1998) que la intensidad y mezcla de polaridades del campo magnético estan
muy relacionadas con la emisién en luz ultravioleta.

Con este proposito, se calcula la energia magnética disponible en regiones
con diferentes escalas y se determina la tasa de disipacion de esta energia
para obtener el flujo de energia que es inyectado en la corona. Para esto se
utilizan los valores de las tasas de reconexién magnética colisional y no coli-
sional, obtenidos de un codigo de reconexion magnética desarrollado por J.
Martinell (Martinell, 2010). Adicionalmente se consideran diferentes condi-
ciones del plasma coronal como densidad y temperatura, para la emisiéon en
dos longitudes de onda (171 A y 335 A).



Capitulo 2

Reconexion magnética

!Cuando un plasma tiene un campo magnético con una configuracién en
la que la polaridad cambia, pasando asi por una region en la que el campo se
anula, puede darse el fenomeno de reconexiéon magnética, si es que el plasma
tiene una resistividad eléctrica distinta de cero o hay algin otro mecanismo
para desacoplar las lineas de campo magnético del plasma. Es bien sabido que
en un fluido perfectamente conductor las lineas de campo magnético estan
atadas al fluido y se mueven con él, por lo que al moverse el fluido van cam-
biando su geometria pero no pueden cambiar su topologia. Sin embargo, si
el fluido no es un conductor perfecto sino que tiene una resistividad eléctrica
pequena, en las regiones de campo magnético nulo la resistividad finita se
manifiesta produciendo disipaciéon magnética, lo que da lugar a la reconexion
magnética en esta zona, cambiando la topologia del campo magnético. En
este proceso, la energia magnética disipada se convierte en energia cinética
(o térmica) de las particulas que forman al plasma. Para producir recone-
xion magnética no es indispensable que se anule completamente el campo
magnético, sino que basta que se anule la componente del campo paralela a
la direccion de la perturbacién que tiende a deformar las lineas de campo,
pues desde el sistema de referencia de la perturbacion el campo si se anula.
La region en la que se anula el campo magnético puede ser desde un punto
tipo X, en dos dimensiones, hasta una superficie en el espacio tridimensional
(estas superficies llevan corriente, por lo que se conocen como laminas de
corriente). Ademds, la resistividad finita no es el tinico efecto que puede dar
lugar a la reconexién sino que, cuando ésta es practicamente cero, hay efec-
tos cinéticos que también juegan el papel de desacoplamiento entre el campo
y el plasma. Técnicamente, estos efectos son responsables de que aparezca
un campo eléctrico paralelo al campo magnético. Entre estos efectos estan la
inercia finita del electron, el efecto Hall y la anisotropia del tensor de presion.

IEl presente capitulo y las tltimas secciones del anterior, se basan casi por completo
en el libro de Priest & Forbes (2000)
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La reconexion es un proceso que ocurre en tiempos intermedios entre la
escala de la MHD ideal, que es muy rapida (y se mide con la velocidad de
Alfvén) y la escala de disipacién resistiva, que es muy lenta. Por ello, un
parametro importante en la descripcién del fendémeno es la tasa de recone-
xion a la cual las lineas magnéticas se reconectan y se disipa su energia. En
dos dimensiones, la tasa de reconexion se puede definir como la tasa a la
cual las lineas de campo penetran a la regién de disipacién que rodea a la
regiéon donde se anula el campo magnético (o su proyeccion sobre el plano de
reconexion) y son expelidas con su nueva configuracion. En esta descripcion
nos referiremos a una configuracién de punto neutro tipo X. Para un sistema
en el cudl el campo magnético y la velocidad del flujo estan en el plano xy,
el campo magnético se puede describir en términos del potencial vectorial
A = A(z,y,t)Z que sélo tiene componente z. Al ir evolucionando el campo
magnético en el tiempo, cuando va penetrando en la region de difusion se
produce un campo eléctrico, por la ley de Faraday, dado por

0A(z,y,t)
ot

que es el responsable de la generacion de corrientes que cambian la topologia
del campo magnético. Esto se evalia para un punto neutro localizado en
(%0, Y0), lo que da la tasa de reconexién, la cual queda dada directamente por
el campo eléctrico en el punto neutro, que a su vez esta determinado por las
condiciones en el plasma.

Para una configuracién bidimensional de estado estacionario con compo-
nentes de flujo y campo (vy,v,) y (By, By), €l campo eléctrico (que apunta
en direccién z) da la tasa de reconexion que se puede expresar en térmi-
nos del flujo de plasma en cualquier punto del plano, usando la ley de Ohm
generalizada,

= —E(x7y7t)7 (21)

Fo=v,B, — v.B, + L, (2.2)
o

donde Ej es el campo eléctrico uniforme. La geomeria considerada se muestra
en la Figura 2.1 que consiste en una region de difusion de ancho L y grosor
0 < L alrededor del punto neutro, en la que incide un flujo de velocidad v, con
campo magnético B, y emerge otro flujo con velocidad vy. Consideraremos las
siguientes tres velocidades que son importantes en la reconexién estacionaria
bidimensional: la velocidad de flujo externo (v.) que entra a la regién de
reconexién; la velocidad de Alfvén [va, = B./(up)'/?] en términos del campo
magnético entrante (B.); y la velocidad de difusién magnética global (vg, =
n/Le, con n = 1/uo), para una longitud L.. A partir de esto, se pueden
construir dos parametros adimensionales independientes que caracterizan la
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hoja dea corrienta

Figura 2.1: Modelo 2D basico de reconexion magnética, producida por dos
flujos opuestos, en direccion x, que chocan en la region de difusion y crean
flujos de salida con direcciones opuestas, en direccion y. La region de difusion
es la zona central gris con R, < 1.

reconexion magnética estacionaria bidimensional, el nimero externo de Mach
Alfvén
Ve

M, = —<% 2.3
o (2.3)

y el niumero de Reynolds magnético global

R, — A (2.4)

Vde

que se basa en la velocidad de Alfvén (que también se conoce como el niimero
de Lundquist).

Para una linea X simple en la cual la densidad de corriente es muy pequena
afuera de la region de difusion, se puede expresar la tasa de reconexion en
términos de la velocidad (v,) del plasma que fluye hacia la linea neutra como

Ey =v.B. = M va.Be, (2.5)

a la entrada de la region de difusion, donde vy = v., By = B¢, v, = 0,7 =0,y
v4e YV Be se toman como constantes. Entonces, para un sistema estacionario,
el nimero de Mach Alfvén (M,) en la frontera del sistema es una medida
adimensional de la tasa de reconexion.

El que la reconexién sea super lenta, lenta, o rapida en un sistema en
estado estacionario, depende de la magnitud del nimero magnético de Rey-
nolds (R,,.). El nimero magnético de Reynolds es el parametro clave, ya que
mide la habilidad de las lineas de campo magnético para difundirse a través
del plasma. La reconexion no puede darse sin tal difusién.
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2.1. Reconexién lenta (R < M, < Rmé/ 2)

Cuando la tasa de reconexién M, supera a Rl el término de adveccién
v X B en la ley de Ohm se hace importante. El primer modelo de cémo
puede darse la reconexién con M, > R ! fue construido por Sweet (1958a)
y Parker (1957). Ellos introdujeron la idea de que la reconexién puede darse
en una delgada hoja de corriente cuyo espesor medio (I) es mucho menor
que la longitud de escala (L.). El plasma afuera de la hoja de corriente
esta congelado en el campo; el rompimiento y reconexion de las lineas de
campo ocurre unicamente en la hoja de corriente, donde la inercia se vuelve
importante y el plasma es acelerado a velocidades Alfvénicas. En este modelo
de hoja de corriente, la velocidad de difusién es i/l y la tasa de reconexién
es M, = R,}le/ 2, Aunque es més réapida que M, = Rl todavia es lenta
comparada con la tasa requerida para explicar la liberaciéon de energia en
muchos procesos dinamicos astrofisicos.

2.1.1. Mecanismo de Sweet—Parker

k3

+ g, *

2 i 4 I I b B,
t < 4
| I

Figura 2.2: Reconexion de Sweet—Parker. La region de difusion estd sombrea-
da. La velocidad del plasma se indica con flechas negras gruesas y las lineas
de campo con flechas delgadas.

El modelo de Sweet—Parker (Fig. 2.2) consiste de una region de difusién
simple de longitud 2L y ancho 2[, que se encuentra entre campos magnéticos
de direccién opuesta, para el cual se puede realizar el analisis siguiente. Se
puede comenzar con la pregunta: ; Que tan rapido puede un campo magnético
de intensidad B; penetrar la capa de difusién a la velocidad v;? Para un
estado estacionario, el plasma debe arrastrar las lineas de campo a la misma
velocidad a la que éstas tratan de difundirse hacia afuera, asi que

Ui

vi = (2.6)
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Esta expresion proviene de la ley de Ohm. Puesto que el campo eléctrico
es uniforme para un estado estacionario bidimensional, su valor se puede
encontrar al evaluar E 4+ v x B = j/o en la entrada a la regién de difusién
donde la corriente se hace cero, esto es

E = u;B;. (2.7)

Pero, en el centro (N) de la regién de difusién, donde se anula el campo
magnético, la ley de Ohm resulta en

E==", (2.8)

y tomando en cuenta la ley de Ampere (j = V x B/pu) resulta que la corriente
en N es aproximadamente

=

Al eliminar E' y jy de las anteriores ecuaciones se obtiene la Ec. 2.6.

De la conservacién de la masa se deduce que la tasa (4pLv;) a la cual
entra la masa en la hoja por ambos lados debe ser igual a la tasa (4plv,) a
la cual sale la masa de los dos extremos, y entonces

JN (2.9)

Lv; = lv,, (2.10)

donde vy es la velocidad de salida. El ancho (1) se puede eliminar combinando
las ecuaciones basicas de Sweet—Parker 2.6 y 2.10, para obtener el cuadrado
de la velocidad de entrada

2o (2.11)

Esta ecuacién se puede reescribir con variables adimensionales
\V/V0/Va;
M, = Y LA 2.12
o (2.12)
donde

M; = — (2.13)

es el nimero de Mach Alfvénico del flujo de entrada (o tasa de reconexion de
entrada adimensonal) y
. LUAi

Rpni = 2.14
p (2.14)
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es el numero de Reynolds magnético basado en la velocidad de entrada de
Alfvén. Una vez que se conocen las velocidades v, v v; para una L dada, la
ecuacion 2.10 determina el ancho de la hoja

U.
| =L=~ 2.15
“ (215)
y la intensidad del campo magnético a la salida (B,) se determina de la
conservacién del flujo

UiBi = UOBO (216>
como

B, = B2 (2.17)

Sin embargo, una pregunta clave es: ;Cual es la velocidad de salida? Esta
se determina con la ecuacion de movimiento de la manera siguiente.

A partir de la ecuacion 2.9 el orden de magnitud de la corriente eléctrica
es j =~ B;/(pl) de manera que la fuerza de Lorentz a lo largo de la hoja es
(j xB), = jB, = B;B,/(ul). Esta fuerza acelera al plasma desde el reposo en
el punto neutro hasta v, a lo largo de la distancia L y, al igualar la magnitud
del término inercial p(v - V)v, con la fuerza de Lorentz y despreciando el
gradiente de presién del plasma, se tiene

v?  B;B
RSty 2.18
P~ (2.18)
Pero, a partir de V-B =0
B, B;
= 2.19
LN (2.19)

y el lado derecho de la ecuacién 2.18 se puede reescribir como BZ/(ul) con
lo cual se obtiene
B;
Vo = = VAi, (2.:20)
VHP

donde vy; es la velocidad de Alfvén a la entrada. No es sorprendente que la
fuerza magnética acelerara al plasma a la velocidad de Alfvén.

Los campos entonces se reconectan para este modelo basico a una veloci-
dad dada por la ecuacion 2.12 como

VAq
’Ui fr R1/2 (221)

mi
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en términos de la velocidad (de entrada) de ALfvén (vy4;) y el nimero de
Reynolds magnético (R,,; = Lwva;/n). El plasma es eyectado de la hoja de
ancho

L

- 7 (2.22)

me

a la velocidad
Vo = VA (2.23)

y con la intensidad de campo magnético

B;

Bo - W (224)
Ya que R,,; > 1, se tiene por tanto que vy; > v;, B; > B,, y L > L.
Las ecuaciones 2.6, 2.10, y 2.20 para la difusién de flujo, continuidad de
masa, y momento son entonces las ecuaciones béasicas para el mecanismo
de Sweet—Parker, y juntas implican la tasa de reconexién. En el mecanismo
de Sweet—Parker, identificamos la longitud de la hoja (L) con la longitud
de escala externa global (L.) y R, por tanto con el numero de Reynolds

magnético global

Le e
R, — =<4 (2.25)
7

Como en la practica R,,. > 1, la tasa de reconexion es muy pequena: por
ejemplo, en las coronas estelares donde R,,. se encuentra entre 10° y 10'2,
los campos se reconectan entre 1073 y 107¢ de la velocidad de Alfvén — muy
lento para una rafaga solar o estelar.

2.1.2. Efecto del gradiente de presién

La version basica del modelo de Sweet—Parker tiene una velocidad de sali-
da de flujo (v,) igual a la velocidad de Alfvén (v4;). Se supone implicitamente
que la presién a la salida (p,) es la misma, o casi igual a la presién (py) en el
punto neutro en el centro de la hoja de corriente, de forma que los gradientes
de presién a lo largo de la hoja no juegan ningun papel en la aceleracion
del plasma desde el reposo en el punto neutro hasta v, a la salida. Pero, en
principio, la presién a la salida (p,) puede tener cualquier valor, y asi dar
lugar a una velocidad de salida distinta y por tanto otra tasa de reconexion.
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Y

<
el

Figura 2.3: Notacion utilizada para calcular el efecto de los gradientes de
presion en una hoja de corriente de Sweet—Parker.

Pongamos los ejes x e y a lo largo y perpendicularmente a la hoja y
considérese la ecuacion estacionaria de movimiento

p(v-V)v=jxB—-Vp (2.26)

Cuando la velocidad de entrada es mucho mas pequena que la velocidad
de Alfvén y la hoja es larga y delgada, las fuerzas inercial y de tension
magnética son despreciables en la componente y, lo cual se reduce a

o (B?
__9 (5 _ 2.2
! dy (QM +p) (227)

Al integrar del punto de entrada (0, /) hasta el punto neutro (0,0) donde
B se hace cero, se determina la presién en el punto neutro

B2
=p; + == 2.28
PN =Dp; + 21 ( )
La componente x es
v, . dp
o — = jB, — =—. 2.29
p/U 8.’]) ] Yy ax ( )

Al evaluar esta expresion en la mitad de la hoja se obtiene

Vo Vo Bz Bo Po — PN
Bolo _ Zilo  Po” PN 2.30
oL = 2 L (2.30)

Puesto que el campo cambia de B; a —B; a través del ancho 2/, se tiene
que j ~ 0B,/0y ~ 2B;/(2l); también Ov,/dx ~ v,/L y los valores de v, y
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de B, son %vo y %BO, respectivamente. Se puede eliminar B, usando la Ec.

2.19, de donde la Ec. 2.30 resulta en
> o 2(pn —po)

U, = Uy, + - 2.31
! p (2.31)
0, después de sustituir py (Ec. 2.28)
2 i — Vo
o2 = 202, 4 2B Do), (2.32)
P

Esta es la generalizacién requerida del resultado estandar de Sweet—Parker
[Ec. 2.20], la cual al sustituir v,/v4; de la Ec. 2.32 se puede escribir en la
forma

24 [1+ 181 = po/pi)] "
M; = . (2.33)
V Rmi

Son entonces los valores de la beta del plasma (3; = 2up;/B?) y el cociente
de las presiones p,/p; los que determinan la desviacién de la tasa de Parker
(M; = 1/v/Ryi). Se debe notar que la presencia de flujos de salida mucho
mas lentos que la velocidad de Alfvén pueden indicar que dichos flujos son
frenados por una presion alta a la salida.

Si por un lado p, = py, se recupera el resultado de Sweet—Parker (v, =
v4;) a partir de la Ec. 2.31. Por otro lado, si p, = p;, entonces v, = V2045
Si la presion a la salida es tan pequena que p, < py, entonces v, > vVa; v
la tasa de reconexién es reforzada (M; > 1/v/R,,;). Si la presion a la salida
es suficientemente alta (p, > py), el flujo de salida es frenado (v, < v4;) ¥y
la tasa de reconexién disminuye (M; < 1/v/R,,;;). Si la presion a la salida es
mé&s pequenia que la presién a la entrada (p, < p;), entonces v, > V20,4;, en
tanto que si es mas grande se tiene v, < v2v;.

La ecuacion 2.31 se puede reescribir como

1 1

Po+ 5PV = PN = 5PV%; (2.34)

asi que la forma simple de la ecuacién de Bernoulli (p + %pvQ = cte.) no se
cumple conforme el plasma se mueve a lo largo de la hoja desde el punto
neutro hasta la salida: esto se debe al efecto extra de la fuerza magnética,
representado por el término Alfvénico de la derecha.

Finalmente, las ecuaciones anteriores son unicamente estimaciones del
orden de magnitud. Una solucién exacta a través de la capa de difusion
requiere una determinacion de la forma de la frontera, y la integracion de las
ecuaciones de conservacion a lo largo de ésta, tomando en cuenta la variacién
de la magnitud e inclinacién de la velocidad y del campo magnético.
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2.1.3. Consideraciones de energia

La tasa de entrada de flujo de energia electromagnética es el flujo de
Poynting (E x H por unidad de érea), o, puesto que E = v;B;,

B; B?
EZL =02t L (2.35)
T 7

Entonces, el cociente de la energia cinética entre la energia electromagnéti-

ca es
2 2
1/2pv7  w;

S 2.36
BE/H 27},24@' ( )

Este es mucho menor que la unidad, asi que la mayoria de la energia de
entrada es magnética.

En seguida considérese la energia a la salida. Por conservacién del flujo
(Ec. 2.16), por lo cudl B; > B,. La salida de energia electromagnética es
EB,l/pu, que es mucho menor que la entrada de energia electromagnética
(EB;L/p) puesto que B; > B, y L > [. El cociente de la energia cinética
de salida entre la energia magnética de entrada es

1/2pv2(vol)  1/2v2 1

- _— 2.
vB2L/ i 2. 2 (2.37)

Esto es, la mitad de la energia magnética de entrada se convierte en
energia cinética, mientras la mitad restante se convierte en energia térmi-
ca. Es decir, el efecto de la reconexion es crear flujos de plasma rapidos y
calientes, aproximadamente con igual energia cinética y térmica.

Las ecuaciones de movimiento y continuidad

p(v-V)v=-Vp+jxB (2.38)

V-v=0 (2.39)

en estado estacionario determinan p y v, en tanto que las ecuaciones electro-
magnéticas

EtvxB=1 (2.40)
g

V-B=0 (2.41)
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determinan las tres componentes de B. La ley de Ampere

,_V><B

j p (2.42)

determina la corriente y una ecuacion de energia calorifica determinaria la
temperatura (7).

Hay que notar que las ecuaciones de la energia electromagnética y la
energia mecanica son secundarias. Se pueden deducir del anterior conjunto
de ecuaciones (aunque si determinan la equiparticién de la energia). La Ec.
242y V x E = 0 (en estado estacionario) implican que

V. (ExH) =E.j, (2.43)

el producto escalar de la Ec. 2.40 con j resulta en

j2

E-j=—+v-jxB. (2.44)
g

Combinandolas, se obtiene la ecuacién de la energia electromagnética

-2
V. (ExH) =L +v.jxB, (2.45)
g

lo cual quiere decir que la entrada de energia electromagnética produce ca-
lentamiento ohmico (j%/0) y trabajo hecho por la fuerza de Lorentz (j x B).

Integrando la Ec. 2.45 en la regién de difusién con volumen V' y superficie
S y utilizando el teorema de la divergencia

)
—/ExH-dS:/<‘7—+v-j><B)dV, (2.46)
s v \O

en la cual £ =~ —v;B; a lo largo del lugar de entrada de S. La contribucién a
la salida (EB,l/u) es mas pequena que la contribucién a la entrada EB;L/u
(Ec. 2.19) por el factor [2/L? ~ R} asi que puede ignorarse. La corriente
en el centro de la hoja es aproximadamente B;/(ul) con lo cual se puede
escribir el valor medio de j? como 3B?/(ul)? y el valor medio de v - j x B

como 3v,[B;/(pul)] B,. Entonces, la Ec. 2.46 se puede escribir

) 2 )
UiBiELLL = ( ?2 + UOB1B0> 4L1. (2.47)
1 2u%l%o 2ul

Reemplazando v,B, por v;B; en el iltimo término, se obtiene
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En otras palabras, se recupera el resultado de la difusién [Ec. 2.6]. Lo que
se puede deducir de las Ecs. 2.47 y 2.48 es que la mitad de la energia electro-
magnética se convierte en calentamiento ohmico y la otra mitad en trabajo
realizado por la fuerza magnética (la que a su vez, se convierte en energia
cinética cuando el gradiente de presion a lo largo de la hoja es pequeno).

La ecuacién de la energia mecanica se puede obtener al tomar el producto
escalar de la Ec. 2.38 con v y utilizando V - v =0

V. (3007v) =v-jxB—v-Vp, (2.49)

lo que implica que un cambio en la energia mecanica se produce por el trabajo
realizado por j x By —Vp. En este modelo V-v = 0, asi que V- (pv) = v-Vp
e integrando en la regién de difusién

/ (2pv*v +pv)-dS = / (v-jxB)dV, (2.50)
S v

y asi el término de fuerza magnética a la derecha de la Ec. 2.46 es una
combinacion del cambio de la energia cinética y el trabajo neto hecho por la
presion sobre la superficie. Suponiendo que la entrada de la energia cinética
es pequena y que los valores medios de los integrandos son la mitad de sus
valores maximos, se tiene

B;
3 (302 + po) 4vel — dpiv;i L] = 4 <UO—ZBO) ALI (2.51)
1
que se reduce a la Ec. 2.32, para v, como se obtuvo a partir de la ecuacion
de movimiento.

2.2. Reconexién rapida (M, > R;é/ 2)

El régimen de reconexién répida (ver Fig. 2.4) contiene una pequena
region de difusién de Sweet—Parker alrrededor del punto X. Entonces, para
distinguir la regién exterior de la regién de Sweet—Parker, se denotara la
velocidad de flujo y el campo magnético a grandes distancias (L.) del punto X
por v, v B,. Las propiedades de los modelos de reconexion rapida dependen de
dos parametros adimensionales; la tasa de reconexion externa (M, = v./v4.)
y el nimero de Reynolds magnético externo, o global (R = Levae/n).

La reconexién es rapida cuando la tasa de reconexién (M) es mucho
mayor que la tasa de Sweet—Parker (Ec. 2.13). Las propiedades a la entrada
de la regién de difusién (indicadas por el subindice ) ahora estan relacionadas
con los valores “externos” a distancias grandes (indicados por el subindice
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v, B

> @ O
e

2L,

Figura 2.4: Notacion del régimen de reconexion rdpida, con la region de di-
fusion sombreada.

e). Se supone que los valores v., B, a grandes distancias estan dados como
valores externos o del medio lejos del lugar de reconexion.

Para relacionar las regiones interna y externa se utiliza el principio de
conservacion del flujo (v;B; = v.B.), que puede reescribirse de forma adi-
mensional como

M; B?
— = —. (2.52)
M, B

Utilizando la ecuacién anterior se pueden reescribir las relaciones de
Sweet—Parker; ecuaciones 2.6, 2.10 y 2.20 para obtener las dimensiones de la
region central de difusiéon en forma adimensional:

L 1 1 1
L~ B a0 22

[ 1 1 1
L R P 0T o
Por tanto, una vez que se ha determinado B;/ B, a partir de un modelo de
la regién externa afuera de la region de difusién, la Ec. 2.52 determina M; /M,
y las ecuaciones 2.53 y 2.54, proporcionan las dimensiones de la region de
difusion en términos de M, y R,..

2.3. Mecanismo de Petschek

Petschek (1964) se di6 cuenta de que una onda de choque magnetoacusti-
ca lenta es otra manera (ademds de la regiéon de difusién) de convertir la
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en reposo
Vs Vs

chogque en

movimiento

! | Vi
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X
fuente | ) s Vi
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Figura 2.5: Las propiedades de un choque de modo lento (a) propagdndose
hacia arriba a la velocidad vs en un medio en reposo y (b) en un marco de
referencia en reposo.

energia magnética en calor y energia cinética. En el limite de “apagado” el
choque se propaga a una velocidad vy = By/,/fp en un medio en reposo
(donde By es la componente normal del campo) y tiene el efecto de desviar
el campo magnético hacia la normal y por lo tanto disminuir la intensidad
del campo rio abajo (Fig. 2.5 (a)). Al mismo tiempo el choque acelera al
plasma a la velocidad de Alfvén (v,4) paralela al frente del choque. Ahora, si
el plasma rio arriba se mueve hacia abajo a la misma velociad (vs) confor-
me el choque trata de propagarse hacia arriba, entonces el frente de choque
permanecerd estacionario (Fig. 2.5 (b)).

Otro punto a considerar es que en la Fig. 2.5 (b), si se imagina una
pelicula en la que una sucesién de lineas de campo llega de arriba y pasa
hacia abajo a través del choque, el doblez en el choque de una linea de
campo individual se mueve a la derecha a lo largo del frente de choque. En
otras palabras, el choque es una perturbacién (de amplitud finita) que puede
ser generada por alguna fuente en el extremo izquierdo del frente de choque
en la Fig. 2.5 (b). De la misma manera en que un choque hidrodindmico se
genera cuando el flujo de aire es atravesado por un aeroplano a velocidad
supersonica, también se genera un choque magnetoacustico lento cuando el
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plasma atraviesa un obstaculo con una velocidad mayor que la velocidad de
la onda magnetoacustica lenta.

Las relaciones de salto para un choque MHD en un marco de referencia
que se mueve a lo largo del choque, se indican con variables adelante del
choque (i.e., arriba del choque en la Fig. 2.5 (a)) con el subindice 1, y las
que estan atras con el subindice 2. Un choque “apagado” ocurre cuando el
plasma adelante del choque se mueve a la velocidad de Alfvén (v; = wvyq)
en ese marco.Si se ponen ejes = a lo largo del choque e y normal al mismo,
entonces las ecuaciones (1.48-1.52) en un sistema de coordenadas diferente
para obtener los resultados siguientes. Considérese primero la Fig. 2.5 (b),
en la cudl el marco de referencia esta en reposo en el frente de choque y
el plasma fluye perpendicularmente al frente de choque desde la region de
enfrente (i.e., v, = 0). Entonces By, = By, By, = 0y las otras componentes
del flujo son

—Ava Va1 Viy

Ty T i T Y (2:55)

en terminos del cociente (A = By,/Bi,) de las componentes rio arriba del
campo y la intensidad del choque (X) dadas por el equivalente de la Ec. 1.51
en el marco presente. La Fig. 2.5 (a) se obtiene de la Fig. 2.5 (b) sumando
una traslacién en la direccion y, de manera que

/\UAl Bly

T () 220

y la componente y del flujo detrds del choque cambia a

vy = (1 _ %) v, (2.57)

Petschek se di6 cuenta de que la region de difusion de Sweet—Parker ac-
tuaria como una fuente de cuatro choques magnetosénicos lentos, que se
propagan en diferentes direcciones desde la region de difusién y que se man-
tendrian estacionarios en el flujo cuando se alcanzara un estado estacionario.
La creacién de ondas de choque estacionarias sin ningtin obstaculo sélido en
el flujo se ha confirmado con numerosos experimentos numéricos (e.g., Sato,
1979; Ugai, 1984 y Scholer, 1989). La generacién de tales choques surge en
parte de la naturaleza anisotropica de la onda de modo lento, la cudl no es
parte de nuestra experiencia cotidiana de las ondas sonoras.

El régimen de Petschek es cuasi—uniforme en el sentido de que el campo
en la regién de entrada es una pequena perturbacién de un campo uniforme
(B.). También es potencial en el sentido de que no existe corriente en la
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B chogue en modo lanto
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Figura 2.6: (a) Modelo de Petschek, en el cual la region central es la region
de difusion y las dos regiones sombreadas representan al plasma acelerado
y calentado por los choques. (b) Notacion para el andlisis de la region de
entrada.

region de entrada. La mayor parte de la conversién de energia ocurre en los
choques de modo lento estacionarios (Fig. 2.6 (a)), que son del tipo conocido
como switch—off. Estos choques aceleran y calientan el plasma, con % de la
energia magnética a la entrada transformada en calor y % en energia cinética
para un cociente de calor especifico () de g

El analisis de Petschek es muy simple. El campo magnético disminuye
apreciablemente desde un valor uniforme (B.) a grandes distancias hasta un
valor B; a la entrada de la regién de difusién, mientras que la velocidad de
flujo aumenta de v, a v;. El objetivo es determinar el valor maximo de v, para
un B, dado (en forma adimensional M, = v./va.). El efecto de las ondas de
choque es proveer una componente normal de campo (By) que estéd asociado
con la distorsién en el campo que entra a partir del valor uniforme (B,) a
grandes distancias. Entonces, si el campo a la entrada es potencial, se puede
tomar la distorsion como producida por una serie de fuentes monopolares a
lo largo del eje x entre —L. y —L y entre L'y L..

Por tanto la region de entrada consiste de lineas de campo ligeramente
curvadas. Ahi el campo magnético es la suma del campo magnético uniforme
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horizontal (B.X) y el campo obtenido al resolver la ecuacién de Laplace con
las condiciones de frontera de que el campo magnético desaparezca a grandes
distancias y de que la componente normal del campo sea By a lo largo de las
ondas de choque y desaparezca en la regién de difusion. Al orden mas bajo,
se puede despreciar la inclinacién de los choques, de manera que el problema
es encontrar una solucion en la mitad superior del plano que se anula en el
infinito y que es igual a 2By entre L y L, sobre el eje x, y por simetria, —2By
entre —L., v —L. Se puede considerar la componente normal sobre el eje =
como producida por una serie continua de polos. Si cada polo produce un
campo m/r a la distancia r, entonces el flujo producido en la mitad superior
del plano por ese polo serda mm; pero, si el polo ocupa una longitud dx del eje
x, el flujo es también 2Bydz, asi que m = 2By /7. Entonces, integrando a
lo largo del eje x proporciona el campo en el origen producido por los polos

Ccomo
1 [~f2B 1 (L 2B
1 / 2By g L / 255 0 (2.58)
- L

m) o, U T

Sumando esto al campo B, en el infinito proporciona el campo de entrada
en la region de difusion como

log —. (2.59)

Recordando que en el limite de “switch—oftf” los choques lentos viajan a
la velocidad de Alfvén con base en el campo normal, By /./fip = ve, se puede
reescribir la Ec. 2.59 como

4M, L )

log =< (2.60)

L

Bi:Be(l—

que es la expresion buscada para B;.
Puesto que M, < 1y B; = B, los escalamientos 2.53 y 2.54 se reducen
a

L 1 [ 1

~

- Lt 2.61
F S VA S I T (2.61)

que muestra que las dimensiones de la region central disminuye conforme
aumentan el nimero magnético de Reynolds (R,,.) o la tasa de reconexién
(M.). Petschek sugiri6 que el mecanismo se estrangula a si mismo cuando B;
se hace muy pequeno, y asi el estimé una tasa de reconexién maxima (M)
al sustituir B; = %Be en la Ec. 2.60 que da por resultado

T

M~ — 2.62
8log Rne ( )
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El valor de esta cantidad se encuentra en el rango 0.1-0.01 puesto que
log R,,. varia lentamente, y se puede ver que para valores tipicos de R,
los valores de la tasa de reconexién son mucho mas altos que la tasa de
Sweet—Parker.

Debe notarse que el ajuste entre las regiones externa (ideal) e interna
(difusién) se realiza en sentido integral o aproximado, utilizando el orden de
magnitud de las relaciones de Sweet—Parker para enlazar las regiones interna
y externa. Esto es totalmente comprensible y se ha mostrado que funciona
bien con experimentos numéricos cuando se aumenta la resistividad en la
region de difusién, como es de esperar en muchas aplicaciones.



Capitulo 3

Ecuaciones Reducidas

3.1. Modelo de reconexion forzada

En el sistema cgs las ecuaciones de continuidad y de momento para los
iones y electrones de un plasma se pueden escribir de la siguiente manera

on
0 e
C
1 me | O Vp
E+ZV6XB——?|:a+(VeV):|Ve+7] —5, (33)

en las que se ha incluido la condicién de cuasi-neutralidad n, = n; = n. La
densidad de corriente es J = ne(V; — V) y los campos obedecen las leyes de
Maxwell: V-B =0, ¢V xE = —-0B/0t, y V x B = 4r/cJ (sin la corrien-
te de desplazamiento). Se considera que los electrones tienen temperatura
constante y que los iones son frios: p = p. = n1,, T; = 0. La velocidad de
la luz es c. Las masas iénica y electronica son m; y m,, respectivamente. La
carga del electréon es —e, y n es la resistividad colisional, que se considera
constante. Las incognitas son la densidad de particulas n, la velocidad de
flujo de los iones V;, la velocidad de flujo de los electrones V., la densidad
de corriente J, el campo magnético B, la presion p, y el campo eléctrico E.
Todas las cantidades desconocidas dependen de x, y, y t, en tanto que no
existe dependencia de z. Se utiliza una geometria cartesiana, simétrica res-
pecto a la coordenada z, que tiene una configuraciéon magnética de punto X
en equilibrio sobre el plano (z,y) y un campo guia en la direccién z (Fig.
3.1). El campo magnético que se va a utilizar estd dado por la expresién
B =2 xV¢(z,y,t)z+ B,(x,y,t)z. El potencial magnético de equilibrio que
produce un punto X hiperbdlico es ¢y = B’ xy y esta caracterizado por una

35



36 CAPITULO 3. ECUACIONES REDUCIDAS

Arco caliente
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Figura 3.1: Esquemas de la reconexion en un tubo complejo a través de la
formacion de hojas de corriente.

escala de longitud definida a través de Iy = B,o/B,. La velocidad de los io-
nes en realidad es la velocidad del plasma V; = v, y por medio del potencial
¢ se puede dar una expresién general como v; = Z X Vo(z,y,t) + v, 2. En
el estado de equilibrio se toman los siguientes valores; vop = 0, Jg = 0, y
ng = constante. A continuacién se toman las ecuaciones de los dos fluidos
para el caso de campo guia intenso, 8 < 1y lo/d; > 1, donde d; = ¢/wy,; es
la escala de penetracién de los iones (ion skin depth). En el limite v, — oo,
estas ecuaciones se pueden reducir a un conjunto de tres ecuaciones para las
tres variables perturbadas v, ¢ y la densidad n, que aparece a través de la
variable £ = (lo/d;)log(n/ng). Las ecuaciones se obtienen de la componen-
te 2 - Vx de la ecuacion 3.2 y de la componente Z- de la ecuacién 3.3. Las
ecuaciones son

ou

= = U0+ [0, V*], (3.4)
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0
o (= BVY) = [~ V6] - 1.8 + T, 35)
o =66+ [0, 9%, (3:6)

donde [f,g] = 2-Vf x Vg, y U = V% es la vorticidad. Los pardmetros
ps = Cs/we ¥ de = ¢/wpe se definen como el radio de giro ion-sénico y la
profundidad de penetracion inercial electrénica, donde %2)@ = 4mn.e?/m, es
la frecuencia de plasma electrénica, ¢ = kT,./m; la velocidad de una onda
ion-sénica y we; = ZeB/mc es la frecuencia de giro de un ion en el campo
magnético B. Todas las variables estan normalizadas de acuerdo con ¢ —
o/(1%/74), v — ¥ /(I*B’)); las longitudes a la longitud [ del sistema, y el
tiempo al tiempo de Alfvén 74 = (47ngm;)*/?/B’,. El término proporcional
a ps en la ecuacion 3.5 es proporcional a la compresibilidad de los electrones
y el término resistivo estd dado por €, = (d./1)*ve;Ta, siendo vg; la frecuencia
de colisién de los electrones con los iones.

Estas ecuaciones han sido estudiadas por Delzanno et al. (2004), pero
en una version linealizada para el caso de reconexion forzada por un campo
eléctrico en un punto X. Las ecuaciones (3.4)—(3.6) se pueden simplificar al
llamado modelo reducido para la reconexion cuando U = &. Este y otros
modelos han sido considerados por Aydemir (2005) en un punto X de reco-
nexion forzada, quién mostro que la tasa de reconexién es independiente del
modelo particular, estando determinada tnicamente por las caracteristicas
externas de forzamiento, que se introducen a través de las fronteras. Se pue-
de alcanzar una conclusién similar para el presente modelo (Martinell, 2010).
Las ecuaciones (3.4)—(3.6) se resuelven numéricamente, a partir del estado
de equilibrio anteriormente mencionado y forzando un flujo de entrada desde
las fronteras del dominio considerado. El método numérico utilizado se basa
en un esquema de diferencias finitas tipo trapezoidal “salto de rana” en una
caja cuadarada de tamano L. El flujo impuesto en la frontera con velocidad
vy se da en términos de la funcién de corriente

¢(z,y,t =0) = volo In (y2 i 52) : (3.7)

4 x? 4 62
donde 0 es un parametro utilizado para evitar singularidades y es ~ p,. Las
condiciones de frontera se aplican en (x,y) = +L y se toma L = 1. Para ¢,
¢y U, los valores en la frontera se fijan en su valor de equilibrio mas una
funcién de forzamiento, mientras que para 1 y J, los valores de las derivadas
normales son las especificadas. Las condiciones de frontera dependientes del
tiempo que se establecen para la ecuacién (3.7) son:

¢ (£1,y,1) fO I (y*+6%), ¢z, £1,t) =

f(t)In (2% + &%),

T 4B 4B
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(3.8)
oy ox

y &(£1,y,t) = £(x, £1,t) = 0, donde f(t) es la funcién de forzamiento. Para
un forzamiento impulsivo se utiliza

= By, =Bz, (3.9)

F£(t) = 0B (%) exp [_—t] , (3.10)

Td

mientras que para el forzamiento estacionario

f(t) = voB.o (1 — exp {_—tl) . (3.11)
Td

La funcién f se elige de manera que su valor inicial sea cero parat =0y
luego aumente con un tiempo caractéristico 74. En el dominio las condiciones
iniciales son ¢(z,y,t =0) =0, {(z,y,t =0) =0y ¥(z,y,t =0) = B zy.

Para aplicar el cédigo numérico al caso de la corona solar se consider6 un
forzamiento continuo pequeno con vgly = 0.001, que como se verda en el
siguiente capitulo esto es apropiado para las condiciones de la corona solar, y
se encontrd que el sistema evoluciona para alcanzar un estado de reconexion
estacionaria en la hoja de corriente central.



Capitulo 4

Calculos numeéricos de
reconexion

Usando el modelo de reconexién presentado en el capitulo anterior, se
pueden calcular las tasas de reconexién magnética bajo distintas condiciones
del plasma coronal. Los parametros que determinan el estado del plasma y la
dindmica que da lugar a la reconexion son ps, de, vg y €,, los cuales deben ser
evaluados para los casos de interés en la corona e introducidos en el cédigo
numérico a fin de obtener las tasas de reconexién. Es importante senalar que,
dado que las cantidades involucradas estan en forma adimensional, las tasas
de reconexion aqui obtenidas seran aplicables a cualquier escala de longitud
y tiempo que pueda ocurrir en la corona, pues solamente habré que reescalar
con las dimensiones correspondientes a cada regién.

4.1. Tasa de reconexion

Para determinar la tasa a la cual se reconecta el campo magnético en la
corona del Sol quieto se requiere estimar el forzamiento en la zona de reco-
nexion. De acuerdo al modelo del capitulo anterior, el forzamiento estda dado
por el parametro vgly, que en forma adimensional corresponde a

volo Vo Vo

Rrt Uta vl

donde se usé que ly = B,o/B’| = (B.o/Bo.)l ~ [. Como v es la velocidad
con la que se mueve el plasma perpendicularmente a la region de reconexion,
o sea el movimiento relativo entre dos regiones de campos magnéticos con
orientaciones distintas, se puede asociar al desplazamiento entre dos tubos de
flujo cercanos. Este desplazamiento se puede suponer que es producido por el
movimiento de los pies de las lineas de campo magnético en la fotosfera, que
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se transmite igual a la corona puesto que los movimientos son lentos compa-
rados con la velocidad de Alfvén. Este efecto estaria asociado, por ejemplo,
con el trenzado de los tubos de flujo magnético. Entonces, el forzamiento se
puede determinar como el cociente de la velocidad horizontal caracteristica
observada de los pies de los tubos magnéticos en la fotosfera V}, (Klimchuk,
2006) y la velocidad de Alfvén en la corona v4 (Aschwanden, 2005). El valor
de v, esta dado por la expresion
B
Va = (47rumpni)1/2' (41)
El campo magnético en la corona del Sol quieto es en promedio B = 6 G,
la densidad de particulas tiene el valor n; = 10%cm ™3, el valor de p (la masa
i6nica respecto a la masa del protén) es uno. Entonces vq4 = 4.14x 10" em s™1,
en tanto que, de acuerdo a Klimchuk, V;, = 1.0 x 10° em s~!. El forzamiento
es entonces

Vi

=24x107° (4.2)
Va

Las longitudes que se utilizan en la determinacion de la tasa de reconexion
se tienen que referir a una longitud caracteristica. La eleccion que se hace
para esta longitud se basa en el tamano de un pixel en las imagenes tomadas
del instrumento AIA (Atmospheric Imaging Assembly) de la mision SDO
(Solar Dynamics Observatory), que es de 713 km. Si se considera una hoja
de corriente que tenga esta longitud, su espesor seria 6 = 7.13m debido a las
condiciones de la corona solar (Aschwanden, 2005). Este espesor se usara en
lo que sigue como longitud caracteristica (es decir, se toma [ = ¢). Uno de
los parametros importantes es el radiogiro sénico de los iones

1/2
Cs = 1.02 % 102M

o B(G) cm, (4.3)

Ps =
donde ¢, es la velocidad ion-sénica y w,; es la frecuencia de giro del i6n. Al
sustituir la temperatura de la corona (1 M K = 100eV') y el campo magnético
(6G), se obtiene ps = 170 cm. De esta forma el valor normalizado es g5 =
170 em/é = 0.24. El cuadrado de este nimero se utiliza como parametro en
el programa que calcula la tasa de reconexién; g, ~ 0.1. La otra longitud es
la profundidad de penetracion electronica

Cc

d, = — =5.32 x 10°n" Y2 em, (4.4)

Wpe

donde ¢ = 3x10'° cm/seg es la velocidad de la luz y wye = 5.64x10*n'2 rad/seg
es la frecuencia electrénica del plasma. Al sustituir el valor de la densidad
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electrénica coronal n = 10? em™, el resultado es d. = 16.8 cm. El respec-
tivo valor normalizado es d, = 16.8cm/d = 0.024, y como pardmetro para

calcular la tasa de reconexion resulta; CZQQ ~ 1073,

El paramentro que mide la importancia de la difusividad colisional esta da-
do por ¢,, cuyo valor depende de la escala de longitud que se considere. Para
el caso genérico en el que esta escala es la 9 mencionada arriba, este parame-
tro es

w0 Tasa de reconexian colisional
12 T T T T

08r -

06 =

04} .

1
a A 10 15 20 25
Tiempo (Alfvén)

Figura 4.1: Grafico que muestra la evolucion temporal de la tasa de reconexion
en el caso colisional con base en los siquientes parametros; forzamiento: 2.4 X

1073, 2 =101, d, =10 y e =102

&y = d. VeiTa, (4.5)

donde v,; = 2.91 x 1070 InA/T(eV)?2 57! es la frecuencia de colisién
electrén-i6n y 74 = §/Vao es el tiempo de Alfvén correspondiente. Con
0 = T710cm, el espesor de la hoja de corriente, el tiempo de Alfvén es
74 ~ 107%s por lo cual é ~ 1079, que es muy pequenia. Otra estimacién
més adecuada se basa en usar el tiempo de Alfvén 74 = 6%/(Vaed.) que co-
rresponde a tomar en cuenta que el campo magnético en la zona de difusion
es menor que el campo guia de afuera de la misma paralelo a la corriente,
y que es del orden de B, /B,y ~ cZe. En este caso se tiene 74 ~ 10735 y
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~

¢ ~ 107*. Sin embargo, para ambos casos el pardmetro €, es stimamente
pequeno, lo que indicaria que la difusion colisional del campo magnético es
completamente despreciable y entonces la reconexién magnética se llevara a
cabo por efectos puramente no-colisionales. Esto es cierto cuando se conside-
ra la escala de longitud del orden del ancho de la lamina de corriente d para
el pixel mas pequeno, pero cuando se consideren regiones de mayor tamano
el plasma puede presentar efectos colisionales, como se verd mas adelante.
Para ello se requiere que el ancho de la lamina de corriente sea del mismo
orden del camino libre medio entre colisiones. En los calculos numéricos en
los que se incluye el término colisional se utilizard un valor de ¢ ~ 1072, que
corresponde al grosor de la hoja de corriente casi dos érdenes de magnitud
mayor que el dado antes para J; por lo que sera aplicable para regiones de
> 10 pixeles. Con estos valores de € podemos pensar que el fenémeno de
reconexién en la corona del Sol quieto de nuestro modelo es intermedio entre
el modelo de Sweet—Parker y el modelo de Petschek.

Vale la pena verificar que la condicién de que el cociente de la presion
cinética a presién magnética sea baja, 5 < 1, que se supuso para la obtencion
de las ecuaciones reducidas, es vélida para los parametros del plasma coronal
que se esta considerando. Con los valores de campo magnético, temperatura
y densidad usados arriba se obtiene que 8 = p/(B?/87) ~ 0.1, por lo que
dicha condicién se satisface.

En los céclulos de la energia liberada del siguiente capitulo se separaran
las regiones en pequenas, que presentan procesos de reconexiéon no colisional,
y grandes en las que la reconexién magnética se debe a procesos colisionales.
Por ello, aqui se evaltia la tasa de reconexion para cada uno de estos dos
casos.

4.1.1. Reconexidon colisional

Para calcular la tasa de reconexién en el caso colisional, en el programa
numeérico desarrollado por el Dr. Martinell, se utilizan los parametros obte-
nidos arriba, con €, = 1072 y se deja evolucionar en el tiempo hasta alcanzar
la etapa no lineal. En este tiempo se observa que va ocurriendo la entrada del
flujo magnético hacia la region de difusion en donde se encuentra localizado
el punto X, empujado por la velocidad del plasma con el forzamiento vy dado
en las condiciones de frontera. El flujo magnético entrante 1, se reconecta y
sale por los otros dos extremos en direccién perpendicular (ver Figura 2.1).
Si se grafica el valor de 1(0) en el centro (punto X) en funcién del tiempo
se observa como se va incrementando el flujo reconectado en el tiempo, de
modo que si se toma la derivada de 1 con respecto al tiempo se obtiene la
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tasa de reconexion

1 @

¥(0) dt r=0 (4.6)

j=

Esta tasa de reconexién varia en el tiempo como se ve en la gréfica de la Fig.

4.1. Pero como se puede observar, el valor de v va creciendo cada vez mas

lentamente y tiende a un punto en el que se estabiliza. Se puede entonces

tomar este valor como la tasa de reconexion colisional, la cual resulta ser
. =1.1x1073.

4.1.2. Reconexion no colisional

L0t Tasa de reconexidn no colisional
7 T ' ' '

1 1 I I 1
1] 2 10 15 20 24

Tiermpo (Alfeén)

Figura 4.2: Grdfico que muestra la evolucion temporal de la tasa de reconexion
en el caso no colistonal con base en los siguientes parametros; forzamiento:

24x 1073, 2=01,d, =103 yé=0.

Cuando el plasma es no colisional los efectos que dan lugar a la reconexion
magnética son principalmente la inercia finita del electréon y el gradiente
de presion, los cuales estan presentes en las ecuaciones reducidas y cobran
importancia cuando la contribucién colisional de la resistividad se vuelve
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despreciable. Para este caso se siguié el mismo procedimiento que para el
caso anterior al calcular la tasa de reconexién no colisional, manteniéndose el
mismo valor de todos los anteriores parametros excepto que ahora ¢ = 0. El
comportamiento es cualitativamente el mismo que en el caso colisional, por
lo que se calcula también la tasa de reconexion a partir de la ecuacién 4.6 y
su evolucion como funcién del tiempo se muestra en la grafica de la Fig. 4.2.
En este caso no alcanza a llegar a un régimen de estabilizacion, aunque si se

observa una reduccién en el crecimiento de 1.
Con base en la tendencia observada se puede tomar que la tasa de reco-
nexion no colisional tiene el valor

Une = 6 x 1072,

Estos son los valores que se utilizaran en el siguiente capitulo en la eva-
luacion de la potencia de calentamiento de la corona solar.



Capitulo 5

Modelo para la Potencia de
Calentamiento por Reconexién
Magnética

Ahora se va a proponer un método para calcular el flujo de energia de-
positada en la corona basado en la disipacién de energia magnética a través
del proceso de reconexiéon de campos magnéticos. Se supondra que los pro-
cesos de conversion de energia magnética en calor ocurren en toda una gama
de longitudes, desde las mas grandes, causantes de las rafagas solares comu-
nes, hasta las de tamanos por debajo de los limites de deteccion que liberan
energias nueve o diez érdenes de magnitud menores, y que Parker ha llamado
nano-rafagas. El modelo consiste en tomar la energia liberada por un evento
de una escala e intensidad dada y multiplicarla por el nimero de eventos
de esa escala e intensidad, sumando después sobre todas las escalas e in-
tensidades posibles. La enegia liberada por reconexion ya fue calculada en
el capitulo anterior, y lo que se debe determinar es la distribucién de even-
tos. Esto se hard utilizando las imagenes de la corona solar, en las que se
tratara de identificar los eventos que producen disipacién magnética.

Con base en el analisis de Falconer et al. (1998), que establece una fuerte
correlacion entre la emision UV y el campo magnético fotdsferico, se reali-
zard el calculo para la estimacion de la energia liberada en la corona del Sol
quieto debido a la reconexién del campo magnético. El procedimiento consis-
te en establecer un criterio para determinar los eventos de reconexién, usando
las observaciones del SDO (Solar Dynamics Observatory), y que pueda ser
utilizado un modelo para la energia liberada por reconexiéon magnética. Este
criterio estara basado en la condicién de que tanto la emisién en UV como
el campo magnético medido tengan valores mayores que la media de manera
simultanea. De esta manera se obtendra un valor para la potencia de ca-
lentamiento a partir de los eventos observados, la cudl esta limitada por la
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resolucion de las imégenes, ya que para escalas menores a un pixel pueden
existir variaciones que estén por arriba o por abajo de la media, pero que no
se pueden detectar. Se pretende también extrapolar la distribucion de energia
observada, a escalas més alld de la resolucién (nanoflares) para determinar
su posible contribucién al calentamiento coronal.

Puesto que la hipdtesis es que la corona solar se calienta debido a la
reconexiéon del campo magnético, el valor de la tasa a la cual ocurre ésta es
un parametro importante. Su valor no se determina a partir de datos medidos
sino que se utilizan los calculos que se presentaron en el capitulo anterior con
base en un modelo de calentamiento por reconexién magnética, y que toman
en cuenta las condiciones de la corona solar. Se consideraran para tal efecto,
los casos posibles de reconexion; colisional y no colisional, que ocurren en
estructuras de diferentes dimensiones.

5.1. Obtencion de datos

En el presente trabajo se utilizan datos disponibles de la misién SDO (So-
lar Dynamics Observatory). Los datos se obtuvieron con ayuda de la guia ela-
borada por DeRosa & Slater (2011), disponible en el sitio sdo.gsfc.nasa.gov.
En particular del instrumento AIA (Atmospheric Imaging Assembly) en el
sitio //jsoc.stanford.edu/, se eligieron las emisiones de Fe IX (171 A) y de
Fe XVI (335 A), que corresponden a la corona quieta junto con la parte
superior de la regién de transiciéon (logT ~ 5.8) y a las regiénes activas
de la corona (logT = 6.4), respectivamente. El telescopio correspondiente a
171 A puede registrar la emision de la regién de transicién y la corona quieta
debido a que su espejo tiene en una de sus mitades un recubrimiento pasa-
bandas a esa longitud de onda, y en la otra mitad tiene un recubrimiento de
banda ancha en UV. De la misma misiéon SDO se obtienen datos (magneto-
grama) del instrumento HMI (Helioseismic and Magnetic Imager) en el sitio
//jsoc.stanford.edu/. Este instrumento realiza mapeos del campo magnético
por medio del efecto Zeeman en la linea de emisién visible Fe I (6173 A). La
componente del campo que se mide con esta técnica es en la direccion de la
linea de visién, con su magnitud y polaridad. La razén por la que se eligieron
los datos de emisién y los del magnetograma es que los valores de emision
(AIA) en una zona del sol se usardn para determinar qué campo magnéti-
co (HMI) de la misma zona se considerard para los cdlculos de reconexion.
También, los campos medidos por el HMI en la fotosfera se utilizan para
estimar el valor del campo magnético coronal, a partir de la dependencia del
campo magnético coronal con respecto a la altura sobre la fotosfera (Bogod
& Yasnov, 2008).
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5.1.1. Imagenes del Sol en 171 A y 335 A

Imagen del Zol en 171 angstram BRI E MRS
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Figura 5.1: Imagen del Sol en 171 A correspondiente a la corona quieta y a la
region de transicion durante un periodo de baja actividad. Imagen tomada el
25 de diciembre de 2010 a las 13: 36: 01 GMT con el instrumento AIA del
SDO. La escala de colores tiene como unidades el niumero de cuentas, rela-
cionadas con el numero de fotones incidentes, y que se usardn como unidades
de la intensidad de emision I.

El objetivo principal del Solar Dynamics Observatory es entender la fisica
de las variaciones solares que afectan a nuestro planeta. Este objetivo se logra
determinando cémo y porqué varia el Sol, mejorando asi nuestra comprension
de como el Sol cambia el clima espacial. Una parte de los instrumentos de
SDO se han disenado para lograr lo anterior; el Atmospheric Image Assembly
(AIA) (Lemen et al. , 2012) proporciona datos para estudiar la evolucién del
medio magnético en la atmosfera del sol y su interaccion con el plasma que la
forma. Este sistema consiste de cuatro telescopios de doble canal a incidencia
normal cuya dimensién es de 20 cm. El campo de vision de los telescopios es
de 41 min de arco en diez canales de EUV y UV, con pixeles de 0.6 seg de
arco y CCD’s de 4096 x 4096. Se puede obtener mapas de temperatura de
la corona solar desde debajo de 1 M K hasta por encima de 20 M K.

La imagen solar en la longitud de onda de 171 A (FelIX) corresponde
a la corona quieta y a la regién de transiciéon (Fig. 5.1), y se encuentra a
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Figura 5.2: Imagen del Sol en 335 A correspondiente a la regiones activas
de la corona durante un periodo de baja actividad. Imagen tomada el 25 de
diciembre de 2010 a las 13: 36: 05 GMT con el instrumento AIA del SDO.
La escala de colores tiene como unidades el nimero de cuentas, relacionadas
con el numero de fotones incidentes, y que se usaran como unidades de la
intensidad de emision I.

una temperatura de 6.3 x 10°K. En la longitud de onda de 335 A (FeXVTI)
se obtienen imagenes que corresponden a las regiénes activas de la corona
(Fig. 5.2) con una temperatura de 2.5 x 10°K. La justificacién para elegir
esta ultima longitud de onda es que si el procedimiento que se va a utilizar
es aceptable, deberia detectar las pequenas variaciones en la emision que
se registran en la respectiva imagen (la actividad a 335A es pequena en
la zona del Sol elegida). Los datos de las imédgenes se obtuvieron en el sitio
hitp://jsoc.stanford.edu/ en formato FITS, tomando como guia los manuales
(DeRosa & Slater, 2011) y (JSOC-SDP, 2010). A la longitud de onda 171 A
los datos son del 25 de diciembre de 2010 a las 13 : 36 : 01 y a la longitud de
onda 335 A los datos son también del 25 de diciembre de 2010 a las 13 : 36 :
05, asi que escencialmente coinciden en el tiempo.
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Figura 5.3: Magnetograma del Sol tomado del instrumento HMI del SDO en
un periodo de baja actividad. La fecha en que se tomdé es el 25 de diciembre
de 2010 a las 13: 36: 00 GMT. La escala de grises estd dada en gauss; el
signo (positivo o negativo) indica la polaridad del campo magnético vertical.

5.1.2. Magnetograma del Sol

Los datos del magnetograma también se obtuvieron en el sitio http://jsoc.stanford.edu/

y simultdneamente a las dos imagenes anteriores (el 25 de diciembre de 2010
a las 13 : 36 : 00). Se puede observar que el disco solar en la Fig. 5.3 aparece
un poco mayor que en las Figs. 5.1 y 5.2 y también esta rotada 180° respecto
a estas ultimas. Para poder relacionar la emisién de las primeras dos figuras
con el campo magnético de la tercera se requiere reducir el magnetograma
al tamano de las imégenes en EUV, ademas de rotarlo. En este proceso se
pierde un minimo de informacion, ya que en cada caso que se excluye un pixel
(esto, como ya se indic6, es para reducir las dimensiones del magnetograma
a las de las imagenes en EUV), su valor se promedia con el valor del pixel
que lo sustituye.

5.1.3. Variacion del campo magnético coronal

El campo magnético disminuye con la altura debido a diferentes factores
(e.g. decrecimiento dipolar, expansién en la cromosfera), pero aqui no se va
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Figura 5.4: Grafica de la variacion del campo magnético con la altura. To-
mado de Bogod & Yasnov (2008).

a hacer un analisis de la contribucion de cada uno; mas bien se va a tomar
la variacién del campo magnético con la altura con base en mediciones del
mismo (Bogod & Yasnov, 2008). La estructura vertical del campo magnéti-
co se establece al utilizar mediciones de polarizacion espectral multionda de
ondas de radio. A partir de la Fig. 5.4 se puede estimar la disminucion del
campo magnético, que resulta en un factor de 800/1900 = 0.44. Con el con-
junto de datos descritos en esta y las anteriores secciones se llevara a cabo el
analisis presentado en las secciones que siguen, para finalmente llegar a las
estimaciones del calentamiento por disipacién de corrientes.

5.2. Manejo y organizacion de los datos

El procedimiento que se va a seguir requiere clasificar los datos respecto
a la escala y la emisién asociadas a cada evento (definido precisamente como
un incremento en la emision —instrumento AIA— respecto a los alrededores
de la estructura a la escala considerada, junto con el campo magnético —
instrumento HMI— asociado). Una vez asi organizados los datos, se propone
una formula para calcular la energia magnética disponible y la potencia disi-
pada efectivamente en la reconexion. También se tiene que implementar un
programa (a partir de la férmula anterior) para el manejo de los datos y el
calculo con los mismos.
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5.2.1. Distribucién de eventos respecto a la escala de
longitud y emision en 171 A y 335 A

Los valores de la emisién tienen rangos de variacién diferentes en cada
longitud de onda, asi que sus escalas seran diferentes. La escala de la emision
sera logaritmica en ambos casos ya que, como se vera, gran parte de los
eventos se concentran en valores pequenos y hay muy pocos o ninguno en
valores altos. La escala de longitud serd la misma para ambas longitudes de
onda y estard dada en pixeles (cada pixel tiene una longitud aproximada de
440 km; en el magnetograma original cada pixel tiene una longitud de 359 km,
pero como el radio solar del magnetograma se redujo al de las iméagenes de
la emisién, la longitud de los pixeles es la misma para todos los grupos de
datos.)

Distribucién de eventos para 171 A

La escala de longitud varia desde 2 a 30 pixeles, es decir, de 880 km hasta
13200 km; no se considera la escala de 1 pixel porque no se le puede apli-
car el procedimiento que se explica mas abajo . La escala de emision para
171 A varfa de 300 a 2000 conteos (unidades que aparecen en el encabezado
del archivo FITS), dividiéndose este rango en diez intervalos en una escala
logaritmica. El intervalo de emisién comienza en 300 ya que este valor es
la media de los valores, la cudl se obtuvo de una regién circular del Sol de
la mitad del radio solar con el programa FITS Viewer and Editor (version
5.3). Con esto se estd suponiendo que sélo los eventos cuya intensidad es su-
perior al promedio de todos los eventos, son suceptibles de ser considerados
como candidatos a eventos de reconexion. Esta primera seleccion de eventos
después se filtra considerando el valor del campo magnético fotosférico sub-
yacente, de modo que sélo se mantienen los que correspondan a una region
de campo relativamente grande. La razon para tomar la region del disco solar
de la mitad del radio solar es para eliminar (hasta cierto punto) el efecto de
proyeccion de la corona en la fotosfera por la curvatura del Sol que se tiene
al irse acercando a la regién del limbo solar. La parte del programa (desa-
rrollado en esta tesis) que determina qué evento se va a tomar en cuenta, lo
hace de la siguiente manera; primero calcula el promedio de la emisién I de
un cuadrado de lado L (excepto para la escala de 1 pixel) y de los cuatro
cuadrados adyacentes traslapados con él. Después, si el promedio de alguno
de estos es menor que el central, este 1iltimo se toma como un evento para
la escala de longitud e intervalo de emisién considerados en el programa. De
esta manera se van acumulando los eventos en escalas de longitud e intervalos
de emisién. Al final de este proceso se obtiene la distribucién de la Fig. 5.5.
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Figura 5.5: Distribucion de eventos respecto a la escala de longitud y la emi-
sion correspondiente a 171 A.

Distribucion de eventos para 335 A

Todas las consideraciones que se han hecho para la emisién a 171 /01, tam-
bién se aplican para 335 A, salvo que el rango de emision va de 4 a 600
cuentas. Esto debido a que la media de la emisién en un circulo con radio de

la mitad del radio solar es igual a 4. La distribucién que resulta se presenta
en la Fig. 5.6.

Se puede observar que la distribucién de eventos es similar para ambas
longitudes de onda. Esto era de esperarse, dado el parecido de las respectivas
imagenes del Sol.
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Figura 5.6: Distribucion de eventos respecto a la escala de longitud y la emi-
sion correspondiente a 335 A.

5.3. Potencia y extrapolacién a pequenas es-
calas

5.3.1. Estimacién de la potencia de calentamiento

Ahora se usaran dos modelos para calcular la potencia disipada en la
corona. Primero se supondra que la energia magnética es convertida com-
pletamente en energia térmica, lo que proporciona un limite superior para
el flujo de energia y posteriormente se considerara la potencia que se genera
por el efecto del campo eléctrico generado en la hoja de corriente sobre las
particulas cargadas del plasma. En los dos modelos se requiere la intensidad
del campo magnético asociada a cada evento, la cual se obtiene del mag-
netograma. Comparando ambos modelos se hara una estimacién del limite
superior del ancho de la hoja de corriente que permite la reconexion.
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Potencia generada por el campo magnético

En primer lugar se va a estimar la potencia que genera el campo magnético
(suponiendo que toda la energia del campo se transforma en energfa interna)
de una regién de lado [ y cuya profundidad es igual a la longitud de un
pixel (la unidad minima de longitud disponible), de forma que su volumen
es V = [%2.(4.4 x 107cm). El tiempo asociado a la tasa de reconexién es

t = 74/t = 100074 = 1000l\/47p/B.. La escala de longitud es | = (4.4 x
107 em)n; donde n; varfa de 1 a 30 (pixeles). El campo magnético B depende
de la escala de longitud [ y de la intensidad de la emisién I; B = B(l, ),
ademas este campo es medido en la fotosfera; el campo coronal es B, = aB
con a = 0.44 (subseccién 5.1.3). Si se denota por F; la energia del campo
y V es el volumen, el flujo de energia promedio (o potencia por unidad de
area) queda entonces como

E,  B}/(8m)-V _ 1.46x 10
At 1000Al/4mp A

B3I, I)n,. (5.1)

En esta expresion A = 7R2[2 — /3] = 4.08 x 102 em? es el drea del
casquete de la superficie solar con radio igual a la mitad del radio solar (se
considera esta area del Sol debido a que la componente vertical o radial del
campo magnético ahi, coincide aproximadamente con la direccién de la linea
de visién), asf que FE;/(At) = 3.57 x 1075B3n;erg/cm?seg vy el total de la
potencia es

eryg

30
Pg=357x10"°> "> "F(I,1)B3(1,I)n,

m=2 T

5.2
cm?seg (5:2)

donde F'(I, I) es la distribucién de eventos en funcién de la escala de longitud
l'y de la intensidad de emisién I (Figs. 5.5y 5.6). En esta expresién no se esta-
blecen los limites en la emision I debido a que su rango depende de la longitud
de onda (171 A 0335 A). Cuando se realiza el cdlculo (con un programa desa-
rrollado por mi en base en la Ec. 5.2 ) para la distribucién de emisién que co-
rresponde a 171 A (Fig. 5.5), el resultado es Pg,., = 2.83x10° erg em™2 seg™,
mientras que el resultado para la distribucién que corresponde a 335 A (Fig.
5.6) es Pp,,. = 3.31 x 10°ergcem 2 seg™!. Estas cantidades representan un

limite superior para la potencia que se puede disipar.

Potencia que genera el campo eléctrico

A continuacién se va a calcular la potencia generada por el campo eléctrico
inducido en la region de difusion. El campo elécrico inducido por la variacion
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del flujo magnético es, de acuerdo a la ley de Faraday,

_ Oy
E=-——" (5.3)

La energia liberada por reconexiéon en una regién cuya dimension es [
estd dada por W; = neFEl, donde n es la densidad de particulas y e es la
carga del electron. De esta manera, la energia se puede escribir como

Loty 1V yy_mel podie s
=nel-———— = (2. B> A4
W, = ne i 1A (2.08cm )C 7 n; (5.4)

donde V = (4.4 x 107 cm)®n? es el volumen con un pixel de profundidad y
A = 4.1 x 1022 em? es el area del casquete con radio de la mitad del radio
solar. La densidad de potencia esta dada por

; = nvek 5.5
Y

aqui v es la velocidad de entrada de plasma a la regién de reconexién y
estd determinada por la tasa de reconexion; v ~ %ddﬁc, siendo ¢ el ancho
de la hoja de corriente. La potencia total de todas las regiones esta dada

entonces por la expresion siguiente

19y, nev B O, § neB?
Prot = chat NZTT (1,1)32_;; ( ) ll)a\/m
(5.6)

donde 74 es el tiempo de Alfvén. Al reescribir en términos de la velocidad de
Alfvén resulta

AN 2
M, dneB® (1/}0) eB3 §
Prot = ZZ ( ) l’I)i drp _;2[: c F(Z’I>47rmHT
(5.7)

Ahora, el campo eléctrico E se encuentra confinado a una banda de ancho
0 y no en toda la region de longitud I, por lo cudl hay que multiplicar la
expresion anterior por §/1:

AN 2 2\ 2
(¢C> eB3 [8\? 5\ 2 (lpc eB3
Prot = ZI: Zz: c F(, [>47rmH (Z) - (7) ZI: ZI: c FQ.T) Atmpy
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(5.8)

Esta es la densidad de potencia total, se tiene que multiplicar por el
volumen V' para obtener la potencia y dividir por el drea A del casquete
solar con radio de la mitad del radio solar para obtener la potencia por
unidad de area, cuyo resultado es

Pro; = (?)2;;@“5,0 e’ (20.8 em™1)n? (5.9)

c drmy

donde se esta suponiendo que la relacion entre el ancho de la hoja de co-
rriente ¢ y su largo [ es una constante. Su valor no puede determinarse de
los datos disponibles y por ello es un parametro libre, pero a continuacion se
calculara un limite superior comparando con la potencia de la disipacién del
campo magnético ya calculada; Ec. 5.2 . Su valor se usara para determinar
el limite colisional para la reconexién, y asi refinar el cdlculo de la energia
depositada en la corona.

El resultado al correr un programa (realizado por mi) con base en el Ec.
5.9 para la longitud de onda 335 A es

)

2
P35 = (7> . (5.99 X 108) erg em ™2 segf1 (5-1())

y para la longitud de onda 171 Aes

5\ 2
P = <7> -(5.10 x 10%) erg em ™2 seg™* (5.11)

Dimensiones de la hoja de corriente

De los resultados de los modelos anteriores se puede determinar la relacion
que existe entre el largo y el ancho de una hoja de corriente en la corona.
Debido a que el valor que se obtiene de la Ec. 5.2 es la maxima potencia que
puede libererse de los campo magnéticos, el resultado del segundo modelo
dado por la Ec. 5.9 tiene que ser menor. Al igualar estas potencias se obtiene
el maximo valor para la relacion entre el largo y el ancho de la hoja de
corriente. Con los datos de las potencias obtenidos arriba se puede obtener
el limite superior para las dimensiones de la hoja de corriente igualando
ambas potencias para cada longitud de onda. En primer lugar se igualan
las potencias correspondientes a 171 A; Py = Py, v al despejar (5/1) se
obtiene

(iS) = 0.024, (5.12)
l 171
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y al igualar las potencias correspondientes a la longitud de onda 335 A el
resultado es

<§> = 0.024. (5.13)
l 335

Esto quiere decir que el ancho de la hoja es del orden de la centésima
parte de su longitud. Este resultado representa un valor maximo. El ancho
de la hoja puede ser mas pequeno ain, pero en lo que sigue se se va a utilizar
el valor obtenido, que coincide para las dos longitudes de onda.

5.3.2. Limite colisional

El camino libre medio de los electrones determinado por medio de las
condiciones fisicas en la corona solar establece el limite colisional en fun-
cion de la escala de longitud. Mas especificamente; el limite del ancho ¢
de la hoja de corriente para el cual se puede considerar como colisional el
fenémeno de reconexion. Se requiere para ello la velocidad térmica vy, =
419 10"T* em /seg de los electrones y la frecuencia colisional ién—electrén
Vie =2.91x10"%nIn A T~3/%2 seg™!, y entonces el camino libre medio se puede
escribir como

Ure

(5.14)

lclm =
Vie

Al sustituir los pardametros de la corona solar, se encuentra que l., =
7.20 x 10° em.

Para anchos menores que el ancho limite de la hoja de corriente (0, =
laim ), las colisiones no son importantes y por lo tanto el proceso de reconexién
es no colisional y para anchos mayores la reconexién es colisional. Como
se tiene que incluir esta condicién en el programa que calcula la potencia
por unidad de édrea (a segunda aproximacion) en la corona solar, y resulta
méas conveniente establecer dicha condicién en términos de la longitud de la
hoja de corriente [, se puede calcular su valor limite de la siguiente manera;
liim = 01im/0.024 = 3.00 x 10® cm. O sea que para 7 o menos pixeles el proceso
de reconexion es no colisional y desde 8 hasta treinta pixeles es colisional.

5.3.3. Segunda aproximacién de la potencia

En los cédlculos anteriores se ha supuesto que la reconexion es resistiva
para todas las escalas, pero como se acaba de hacer notar, esto no es asi,
pues a escalas menores de 7 pixeles (en las imagenes del SDO) los procesos
de conversién de energia deben ser no colisionales. Entonces, ahora se va a
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recalcular el valor de la potencia por unidad de area tomando en cuenta la
colisionalidad del plasma, tomando en cuenta el criterio de la seccién 5.3.2.

El nuevo calculo de la potencia disipada por el campo eléctrico se reali-
zara separando las escalas colisionales de las no colisionales, para que en cada
caso se incluya la correspondiente tasa de reconexién. Como ya se vid (sec-

cién 4.1), la tasa de reconexion colisional es ¢, = 1072 y la tasa no colisional

es Yn. = 6 x 107*. La ecuacién 5.9 se transforma entonces en la siguiente
expresion

pra= (§) B2 (55 () Fonmit+ 3 () e

I ng I ny=

Y

(5.15)

donde el campo magnético depende de la escala de longitud [ y de la emisién
I; B = B(I,l). Nuevamente, los limites de la suma de la intensidad I no se
especifican en esta férmula, ya que dependen de la longitud de onda (171 A
0 335 A). Al hacer el calculo numérico (con un programa desarrollado por
mi con base en la Ec. 5.15) que determina Pr., usando el valor de la Ec. 5.13
para las dos longitudes de onda se obtienen los siguientes resultados

=182 x 10029 5.16
1 % cm? seg’ ( )
Pl =213 x 10°—=9 5.17
335 8 cm? seg ( )

Estos valores de la potencia disipada por el campo eléctrico por reconexion
son alrededor de 2/3 de la potencia que el campo magnético podria depositar
en la corona solar. Este resultado esta de acuerdo con los valores de la tasa de
reconexion colisional y no colisional, ya que el ultimo es el 60 % del primero.
También esta de acuerdo con el hecho de que la mayoria de los eventos ocurre
para escalas pequenas (no colisionales).

Los eventos de reconexion que se han incluido estan limitados por la reso-
lucién de las imagenes del ATA-SDO, de las que se toma la escala de 2 pixeles
como la menor de las incluidas en nuestro anélisis. Sin embargo es posible
incluir eventos de menor tamano haciendo una extrapolacién de la distribu-
cion de eventos hacia escalas por debajo de las observadas. La extrapolacién
a pequenas escalas permitira calcular la potencia debida a éstas, la cual se
sumara a la ya calculada. Con esto se podra determinar si la contribucion
de las nano-rafagas, o eventos explosivos menores ain, es importante, lo que
depende de qué tantos eventos ocurren de pequena escala. Para lograr esto
se hace un ajuste de ley de potencias a las distribuciones de eventos descritas
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en la seccion 5.2.1, enfocandose principalmente en la regién de bajas longi-
tudes, y se postula que la misma tendencia se aplica a escalas menores a las
observadas.

5.3.4. Ajuste de las distribuciones de eventos

Se puede ajustar una ley de potencias en las dos variables a cada una
de las distribuciones de eventos de la seccion 5.2.1, lo que puede visualizarse
como una superficie descrita por la funcién de distribucién en términos de la
escala de longitud n; y de la emisién I de la forma

F(l,I) = KnlI”, (5.18)

donde K, a y [ son parametros que se determinan al ajustar la superficie a
las distribuciones antedichas por minimos cuadrados.

Superficie ajustada a la distribucién de 171 A

Supetficie de regresidn (171 angs)

6.5

Longitud Intensidad

Figura 5.7: Superficie ajustada correspondiente a 171 A.

El célculo de los parametros se realiza tomando en primer lugar el loga-
ritmo de la expresién anterior

ImnF(,I)=K +alnn; + GInl (5.19)
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donde K’ = In K. El ajuste se hace utilizando MATLAB, que hace los calcu-
los con un nivel de confianza del 95 %, y se obtienen los resultados de la tabla
5.1.

Cuadro 5.1: Pardmetros de ajuste (171 A)
Pardmetro Valor Intervalo de confianza

K 29.49 (28.91,30.07)
a -1.783 (-1.847,-1.72)
3 -3.923 (-4.007,-3.84)

El valor del coeficiente de correlacién es R? = 0.976.
La grafica de la Fig. 5.7 muestra la superficie ajustada a los datos de la
distribucién correspondiente a 171 A.

Superficie ajustada a la distribucion de 335 A

Supetficie de regresidn (335 angs)

3

Langitud 1 25
Intensidad

Figura 5.8: Superficie ajustada correspondiente a 335 A.

Los parametros que resultan al ajustar una superficie a los datos de la
distribucién de 335 A, calculados también con un nivel de confianza del 95 %,
se muestran en la tabla 5.2.
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Cuadro 5.2: Pardmetros de ajuste (335 A)
Pardmetro Valor Intervalo de confianza

K 14.73 (14.14, 15.32)
a -1.595 (-1.727,-1.464)
B -3.053 (-3.185,-2.905)

El coeficiente de correlacién para este ajuste es R? = 0.9351 y la Fig. 5.8
muestra la superficie ajustada para 171 A.

El valor de la constante K’ es muy distinto en los dos ajustes debido a que
los intervalos de emision [ tienen una variacién que va de 6 a 600 para 335 fi,
y de 300 a 2000 para 171 A. Salvo esta diferencia los otros parametros son
parecidos en ambas longitudes de onda. Esto es importante, ya que indica
que la distribucion de eventos sigue comportamientos similares para ambos
casos.

5.3.5. Extrapolacion a pequenas escalas

El conocimiento de los pardmetros que determinan la distribucién de even-
tos permite extender el cédlculo de la potencia a las escalas no accesibles (me-
nos de 2 pixeles), y asi determinar (aproximadamente) hasta qué escala se
tiene que llegar para completar la potencia conocida que emite la corona so-
lar. Las consideraciones anteriores se aplican suponiendo que la distribuciéon
continda su comportamiento respecto a la emisién y la escala de longitud.

La ecuacién 5.18 es una funcion de distribucién, y su integral es el nimero
de eventos totales. Para calcular la potencia total, se multiplica esta ecuacién
por la potencia de un evento y luego se integra sobre I y n;. La estimacion
se hace tomando un valor del campo magnético que corresponde al campo
promedio (6.9 G), que es el que se ha supuesto como el minimo para poder
incluirse como un evento de reconexion. La potencia de un evento es

2
20. 2\ 2
P, = (é) (208cm)e (¢) Boni =927 x 107220 (5.20)

TR
[ 4dmemy, cm? seq

Se puede calcular la potencia total en determinados intervalos de escala
de longitud n; y emisién I a través de la integral

Pro; = / Kn{'IP P, dnydl = 9.17 x 107° / Kn 2 1PdndI, (5.21)
I Jny IJmy

donde los limites de la integral se especifican de acuerdo al rango que se desea
cubrir.
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Extension a escalas pequenas de emisién y longitud en 171 A

Ya se ha calculado la potencia a esta longitud de onda en escala de longi-
tud desde 2 pixel hasta 30 y en emision desde 300 hasta 2000. Se busca ahora
hallar las escalas pequenas que hay que alcanzar para completar la potencia
emitida necesaria para mantener la energia observada de la corona, la cual se
establece en 3 x 10° erg cm? seg™! (Huba, 2009). Como el valor obtenido de
los cdculos previos es 1.82x 10° erg cm? seg™! (Ec. 5.16), la diferencia deberfa
ser proporcionada por las escalas bajas. Con estos datos se puede proponer
la ecuacién a resolver para las escalas minimas necesarias

2000 1
1.82 x 10° +9.17 x 10‘5/ / Knet21%dndl = 3 x 10°,  (5.22)
Iy no

las constantes se toman de la tabla 5.1 y los valores que se leen son; K =
6.42 x 10'2, = —1.78, y B = —3.92. De esta manera la ecuacién anterior
queda como

2000 1
/ / n{ 21 32dn,dl =2 x 107 (5.23)
Iy no

Llevando a cabo la integracion se llega a la expresion

1 1
1.22
=) {20002-92 T %

} = —7.1248 x 107%. (5.24)

La escala de longitud mas pequena es ng = 0, es decir se tiene el ancho
de un pixel (de 0 a 1) en la integral. Con este valor la emisién minima que
se obtiene es [y = 11.96. Al variar el valor de ng en el rango de un pixel este
valor de Iy no cambia apreciablemente.

Extensién a escalas pequenas de emisién y longitud en 335 A

Al llevar a cabo el mismo procedimiento utilizado para 171 /i, se llega a
la expresion

1 1
1.405 3
[1—ng*?] {6002.05 — [02_05} = —1.0966 x 10°. (5.25)

La minima escala corresponde a ng = 0 (es decir un intervalo cuya longi-
tud es un pixel), y que da por resultado la emisién minima Iy = 3.3 x 1072
Esto quiere decir que para esta lontitud de onda se tiene que considerar la
emisién desde 0 hasta 600 para dar cuenta de la potencia emitida faltante
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(respectoalaya calculada, 1.82 x 10° erg em™=2 seg™!). La variacién de ng en-
tre 0 y 1 pixel no afecta apreciablemente el valor de Iy, fendmeno que también
se da en 171 A. Se puede concluir que la potencia complementaria se debe a
estructuras que se encuentran en el rango de un pixel o menores, y que las
emisiones de baja intensidad serian las que més aportan a esa escala.
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Capitulo 6

Conclusiones

En esta tesis se ha utilizado a la reconexién como mecanismo principal
del calentamiento de la corona solar en un momento de baja actividad solar.

En primer lugar se realizo un repaso de la estructura y las condiciones
en la corona solar, asi como de la existencia de evidencias del proceso de
reconexién. Se senalé ademas la estrecha relacion que existe entre el campo
magnético fotosférico y la intensidad de emisién en la corona.

Luego se describen dos diferentes tipos de reconexién; la reconexion lenta,
estudiada por Sweet—Parker, y la reconexién rapida, estudiada por Petschek.
A continuacion se establecié un conjunto de ecuaciones reducidas para si-
mular el proceso de reconexion en 2D, pero que incorpora efectos tridimen-
sionales por medio de la inclusién de un campo guia perpendicular al plano
de reconexion. Las ecuaciones se resuelven con un programa numérico que
parte de una configuracién de punto X neutro, hacia el cual fluye el plasma
con una velocidad relacionada con la velocidad de los pies fotosféricos del
campo magnético. Con este programa, y tomando en cuenta las condiciones
existentes en la corona solar se obtuvo la tasa de reconexion, con la cudl des-
pués se estimaria la potencia depositada en la corona en términos del campo
magnético. Se obtuvieron datos (SDO) de imdgenes a dos longitudes de on-
da y el correspondiente magnetograma, los tres coincidentes en el tiempo.
Después se procesaron estos datos para poder ser utilizados en un programa
que calculara la potencia maxima debida al campo magnético; se obuvo una
distribucién de ”eventos” de reconexion en funcién de la escala de longitud
y de la emisién coronal en el Sol quieto.

La potencia de calentemiento coronal global en el Sol quieto se calculé si-
guiendo varias aproximaciones sucesivas. Inicialmente se tomé que la reco-
nexion es resistiva en todas las escalas y se calculé un limite superior para
el calentamiento suponiendo que toda la energia magnética en las zonas de
reconexion se libera hacia la corona. En seguida se calcul6 la energia de-
bida al campo eléctrico inducido durante la reconexién dentro de la hoja
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de corriente, lo que al compararlo con la primera estimacion, dio un valor
aproximado del tamano maximo del ancho de la hoja de corriente. En una
siguiente aproximacion se tomé en cuenta que para escalas pequenas la re-
conexion es no colisional, en tanto que para escalas grandes es colisional,
obteniendo una potencia de calentamiento mas realista. Su valor resulta ser
del orden de magnitud del calentamiento requerido por las observaciones,
pero un poco inferior. Finalmente, la distribucién de eventos se ajustd a una
ley de potencias en funcién de la escala de longitud y de la emisién, por el
método de minimos cuadrados, lo que permitié extrapolar el modelo obteni-
do a emisiones pequenas y escalas menores a un pixel, para asi poder estimar
sus rangos y con ellos dar cuenta del total de la potencia que es depositada
en la corona. Se encontrd que el resultado es poco sensible a cambios en la
escala de longitud, pero a través de la dependencia con la intensidad de la
emisién, se extendié a emisiones mas pequenas hasta alcanzar las potencias
de calentamiento observadas. Estos resultados se interpretaron en el sentido
de la confirmacién de las propuestas de varios estudios (Aschwanden & Par-
nell, 2002; Narain & Pandey, 2006; Priest & Forbes, 2000), que apuntan a
la reconexién a muy pequenas escalas como el mecanismo que completa la
potencia observada de la corona (en particular en el Sol quieto).

Existen varios modelos de mecanismos para explicar en alguna medi-
da el calentamiento de la corona solar, y que solos o combinados podrian
proveer la energia necesaria. Se pueden agrupar de la siguiente manera: 1.
Modelos de tension y reconexion de corriente directa; Reconexion inducida
por tensién (Galsgaard & Nordlund, 1997), Cascada de corriente inducida
por tensién (Gudiksen & Nordlund, 2002), Turbulencia inducida por tension
(Milano et al. , 1999), 2. Modelos de corriente alterna de calentamiento on-
dulatorio; Resonancia de Alfvén (Sakurai et al. , 1991), Absorcién resonante
(Belién et al. , 1999), Mezcla de fase (De Moortel et al. , 2000), Capas de co-
rrientes (Galsgaard & Nordlund, 1996), Turbulencia MHD (Dmitruk et al. ,
2002), Resonancia ciclotrén (Tu & Marsch, 2001),, 3. Reconezion cromosféri-
ca; (Ryutova et al. , 2001), 4. Filtracion de velocidad; (Scudder, 1994)
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