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RESUMO

Apresentamos neste trabalho um estudo da dinâmica dos elétrons acelerados em explosões solares e
da emissão em rádio produzida. Avaliamos a dinâmica dos elétrons a partir de um feixe injetado no
topo de um arco magnético convergente, verificando as alterações temporais em energia, ângulo de
passo e posição ao longo do arco. A evolução dinâmica dos elétrons foi obtida a partir de um código
numérico que calcula soluções para a equação de Fokker-Planck, considerando os efeitos de colisões
Coulombianas, espelhamento magnético e difusão de ângulo de passo. As soluções descrevem as
funções de distribuição em energia e ângulo de passo das populações de elétrons para cada posição
de espaço e instante de tempo, pré-definidas no código. Com estas funções, calculamos a emissão
girossincrotrônica em rádio destes elétrons em um ambiente tridimensional, utilizando um código
numérico que desenvolvemos neste trabalho. Com estas ferramentas, estudamos diversos casos de
injeção e aprisionamento de elétrons, avaliando os efeitos nas caracteŕısticas espaciais, espectrais e
temporais da emissão. Apresentamos também uma interpretação da explosão solar observada em
24 de Agosto de 2002, com caracteŕısticas do conhecido “evento Masuda”. Reproduzimos satisfato-
riamente a evolução temporal da emissão opticamente fina, assim como as caracteŕısticas espaciais
gerais do evento, inclusive a fonte de emissão opticamente fina em 35 GHz no topo do arco.





EFFECTS OF ELECTRON SPATIAL DISTRIBUTION ON RADIO
EMISSION OF SOLAR FLARES

ABSTRACT

We present a study of the dynamics of accelerated electrons in solar flares, and also of its radio
emission. The electron dynamics is evaluated from a beam injected in the apex of a magnetic
loop, evolving its energy and pitch-angle distributions in time and position along the loop. The
dynamic evolution of the electrons was obtained using a numerical code for the solutions for the
Fokker-Planck equation, considering the effects of Coulomb collisions, magnetic mirroring in the
loop and pitch-angle diffusion. These solutions represent the distribution functions of the electrons
in energy and pitch-angle, for each loop position and time step, defined within the code. From
these functions we can calculate the gyrosynchrotron radio emission produced by the electrons in a
three-dimensional environment, using a numerical code developed in this work. Using these tools,
we investigated different scenarios of injection and trapping of electrons, and the spatial, spectral
and temporal aspects of the radio emission produced. We also present an interpretation of the
solar event occurred on August 24 2002, which presented characteristics of the Masuda event. We
were able to reproduce the time evolution of the optically thin radio emission and the main spatial
morphology observed, including the optically thin 35 GHz source at the loop top.
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2.5 Dinâmica de elétrons em explosões solares . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37
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me – massa do elétron
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νx – freqüência de corte do modo extraordinário
ε – tensor dielétrico do plasma
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ψ – ângulo de deflexão por colisão Coulomb
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1 INTRODUÇÃO

Explosões solares são emissões transientes e intensas de radiação eletromagnética que ocorrem nas
regiões ativas da atmosfera solar. Estas regiões são constitúıdas por um plasma magnetizado com
intensa indução magnética e estruturadas por complexos sistemas de arcos magnéticos como visto
através de observações em raios X de baixa energia e ultra-violeta distante. As interpretações das
observações da radiação emitida nestes eventos solares, principalmente nas faixas de rádio e raios-X
do espectro eletromagnético, indicam que esta radiação é produzida por part́ıculas aceleradas no
plasma magnetizado (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988).

A energia magnética, armazenada em configurações magnéticas complexas, é subitamente lançada
na atmosfera solar, como conseqüência de reorganizações magnéticas (MELROSE, 1997) e transferida
para part́ıculas como elétrons, prótons e núcleos pesados, que são acelerados e aquecidos.

Tipicamente, três fases podem ser identificadas nas explosões solares:

1) fase precursora, onde a energia magnética é armazenada (com manifestações em raios-X
de baixa energia);

2) fase impulsiva: onde as part́ıculas são aceleradas, excedendo a energia de 1 MeV (de-
tecção de ondas de rádio, linhas espectrais na faixa viśıvel, raios-X de alta energia e
raios-γ);

3) fase gradual: diminuição gradual da energia, podendo durar horas, com emissão em
praticamente todo o espectro eletromagnético.

As explosões solares provavelmente estão associadas às ejeções de massa coronal, que têm fortes
efeitos no clima espacial. Ambos eventos possivelmente compartilham dos mesmos processos de
ativação, associados à liberação da energia magnética acumulada nas regiões ativas. Uma melhor
compreensão dos mecanismos de erupção de explosões solares também levará a um melhor enten-
dimento sobre as ejeções de massa.

A atividade solar produz também efeitos geof́ısicos mais diretos. As emissões em raios-X e ultra-
violeta, dada sua alta energia, podem alterar a ionização dos componentes da atmosfera da Terra,
podendo provocar distúrbios ionosféricos (PACINI; RAULIN, 2006, e. g.).

Um cenário t́ıpico utilizado na interpretação de explosões solares é constitúıdo por arcos magnéticos
onde uma fração das part́ıculas aceleradas é aprisionada, espiralando ao redor das linhas de campo,
emitindo radiação na banda rádio, enquanto que outra fração precipita até regiões mais baixas da
atmosfera solar, colidindo com o plasma mais denso nesta região, emitindo raios-X com maior
eficiência (BASTIAN et al., 1998).

As principais faixas de emissão no espectro eletromagnético produzidas durante a fase impulsiva de
explosões solares são as faixas de rádio, Hα e raios-X. A partir da observação desta radiação, pode-
se inferir as caracteŕısticas dos elétrons emissores e também alguns parâmetros do plasma local,
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como densidade e temperatura (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988). Conhecendo-se o espectro
da emissão em rádio e raios-X é posśıvel estimar a função de distribuição em energia dos elétrons
acelerados na explosão. Estas caracteŕısticas energéticas são importantes para estudar os processos
de aceleração e liberação de energia nas regiões ativas solares. A partir da evolução temporal
da emissão produzida por esta população de elétrons também é posśıvel avaliar os processos de
transporte desses elétrons no plasma solar.

A relação entre a emissão observada e as caracteŕısticas dos elétrons é feita através de modelos
dos processos radiativos: radiação girossincrotrônica para a faixa rádio e radiação bremsstrahlung
para a faixa de raios-X. Assim, é fundamental um bom conhecimento dos mecanismos de emissão
do feixe de part́ıculas aceleradas e das caracteŕısticas do plasma local (densidade, temperatura e
campos magnéticos) para uma boa compreensão da origem e da dinâmica das explosões solares.

Para uma análise mais completa de explosões solares, são necessárias informações temporais, es-
paciais e espectrais simultâneas. Entretanto, grande parte das análises já realizadas contaram com
dados em várias freqüências, mas sem informações espaciais da emissão (STÄHLI et al., 1989), ou
quando estas informações estão dispońıveis, há pobre resolução espectral (GARAIMOV; KUNDU,
2002). Esta falta de dados leva, geralmente, a análises qualitativas dos eventos observados, mas
que ainda assim podem revelar os posśıveis cenários nos quais as explosões solares acontecem. Wang
et al. (1994) apresentaram um estudo que evidencia as diferentes morfologias da fonte emissora em
diversas freqüências entre 1 e 14 GHz, e também diferentes caracteŕısticas espectrais em regiões
distintas da fonte. Lim et al. (1994) encontraram resultados semelhantes para um evento relativa-
mente fraco. Eles verificaram a existência de três fontes emissoras principais, cada uma com uma
distinta assinatura espectral, sugerindo diferentes mecanismos de emissão. Lim et al. (1994) ainda
revelam que o espectro integrado para toda a região explosiva não é representativo para nenhuma
das três fontes, o que indica a necessidade de observações com resolução espacial para se obter
uma melhor descrição dos fenômenos que ocorrem durante o evento explosivo. Notamos ainda que,
mesmo quando os dados espaciais e espectrais, em rádio e raios-X estão dispońıveis (KUNDU et al.,
2004), as análises são limitadas a uma descrição da morfologia das fontes e sua evolução, e ape-
nas modelos simples de emissão são utilizados, indicando as ordens de grandeza das quantidades
envolvidas na explosão, como densidade e temperatura do plasma. Estudos quantitativos sobre a
distribuição espacial da emissão de eventos observados são mais raros. Ainda assim, são utilizados
modelos mais simples para a descrição espacial (KARLICKÝ; HENOUX, 1994). Uma exceção a esses
casos, é o estudo apresentado por Nindos et al. (2000), onde os mapas de emissão em 5 GHz e 15
GHz foram reproduzidos com sucesso, utilizando um modelo simples para descrever a estrutura do
campo magnético, porém com uma distribuição homogênea dos elétrons acelerados ao longo deste
arco magnético.

Parte da falta de aplicação de modelos aos eventos observados se justifica pela dificuldade de en-
contrar modelos que descrevem a região ativa, ou seja, o complexo sistema de arcos magnéticos e a
distribuição de densidade do plasma local. A topologia dos campos magnéticos na atmosfera solar
pode ser calculada a partir dos magnetogramas fotosféricos (distribuição espacial do campo mag-
nético longitudinal na fotosfera), utilizando modelos de campo potencial, ou ainda campos livres
de forças (force-free) (SAKURAI, 1981), ou também os modelos MHD (OFMAN, 2007). Entretanto,
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no caso das explosões, tais modelos são, principalmente, usados para a localização mais provável
das fontes emissoras (CRISTIANI et al., 2007), e ainda não foram testados em cálculos na tentativa
de reproduzir a radiação observada. Esta técnica de extrapolação do campo ainda não é capaz de
reproduzir as estruturas magnéticas observadas em ultravioleta. Já os modelos para a descrição do
perfil de densidade foram desenvolvidos apenas para regiões da atmosfera solar sem regiões ativas
ou manchas solares (SELHORST et al., 2005).

Contudo, os modelos dos mecanismos de transporte de elétrons, e a conseqüente produção de
radiação, em plasmas magnetizados contam com bases mais sólidas. A teoria da radiação girossin-
rotrônica, principal mecanismo de produção da emissão rádio em explosões solares, tem sido exten-
samente estudada. Estes estudos incluem a avaliação de casos de fontes homogêneas (sem variação
nos parâmetros da fonte) (RAMATY, 1969; TAKAKURA, 1960a; TAKAKURA, 1960b; FLEISHMAN;

MELNIKOV, 2003a; FLEISHMAN; MELNIKOV, 2003b; HOLMAN, 2003) e fontes não-homogêneas, ou
seja, são consideradas fontes com campos magnéticos em forma de arco bidimensional (TAKAKURA,
1972; PETROSIAN, 1981; ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1984) ou tridimensio-
nal (SIMÕES; COSTA, 2006).

A análise da emissão na faixa rádio é interessante por ser uma ferramenta de diagnóstico da intensi-
dade e estrutura do campo magnético envolvido na explosão (DULK, 1985). Já a emissão em raios-X
é particularmente importante porque revela a energia dos elétrons acelerados e a temperatura e
densidade do plasma aquecido no evento (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988). Os raios-X são
produzidos pelas colisões entre as part́ıculas, conhecido como mecanismo bremsstrahlung (BROWN,
1971; BROWN; MCCLYMONT, 1975; EMSLIE, 1981; BROWN; MACKINNON, 1985). Dada a relação
intŕınseca dos raios-X com a energia dos elétrons, sua emissão é usualmente estudada juntamente
com a dinâmica dos elétrons emissores (MELROSE; BROWN, 1976; MCCLEMENTS, 1990; FLETCHER;

MARTENS, 1998; MCCLEMENTS; ALEXANDER, 2005).

Da mesma forma, os modelos que descrevem a dinâmica dos elétrons têm sido avaliados com o
objetivo de compreender a evolução e dissipação da energia de uma explosão. De forma mais
espećıfica, tenta-se encontrar a relação entre os elétrons que produzem as emissões rádio e raios-
X, os mecanismos de aceleração dos elétrons e a sua conexão com os processos de reconexão
magnética. De uma maneira geral, estas questões são abordadas pela inversão do problema: a
partir dos espectros t́ıpicos observados nos eventos, tenta-se obter uma estimativa da distribuição de
energia dos elétrons (BROWN; MACKINNON, 1985; BROWN et al., 1998; BROWN et al., 1998; BROWN;

KONTAR, 2005; BROWN et al., 2006). Conhecendo-se as distribuições t́ıpicas de elétrons, pode-
se avaliar sua dinâmica no plasma magnetizado (MELROSE; BROWN, 1976; LEACH; PETROSIAN,
1983; LU; PETROSIAN, 1988; HAMILTON et al., 1990) e sua capacidade de produzir radiação com
as caracteŕısticas normalmente observadas (PETROSIAN, 1973; PETROSIAN, 1982; LU; PETROSIAN,
1989; LU; PETROSIAN, 1990). Enfim, pode-se avaliar quais os mecanismos de aceleração e liberação
de energia capazes de acelerar e aquecer os elétrons com as caracteŕısitcas inferidas dos passos
anteriores (MILLER; RAMATY, 1987; HAMILTON; PETROSIAN, 1992; MILLER et al., 1996; PRYADKO;

PETROSIAN, 1997; PRYADKO; PETROSIAN, 1998; PRYADKO; PETROSIAN, 1999).

A identificação e a compreensão dos processos de acúmulo da energia magnética, liberação desta
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energia, a aceleração das part́ıculas, e seus mecanismos de transporte e produção de radiação são
fundamentais para previsão de explosões solares, e eventualmente identificar sua relação com as
ejeções de massa coronal. A previsão destes eventos altamente energéticos é assunto de extrema
importânica para estudos de Clima e Tempo Espaciais.

Buscamos, neste trabalho, avaliar a distribuição espacial dos elétrons acelerados em explosões
solares ao longo dos arcos magnéticos, e estudar como esta distribuição influi na emissão em
rádio que estes elétrons produzem. Como mostraremos nos caṕıtulos a seguir, esta distribuição
espacial depende tanto de parâmetros da região explosiva quanto das caracteŕısticas dos elétrons
energéticos injetados. É interessante, portanto, identificar e comparar tais efeitos de forma que seja
também posśıvel aplicar estas informações na análise de explosões observadas, e obter melhores
informações sobre as caracteŕısticas tanto dos elétrons emissores quanto da região, e buscar os
posśıveis mecanismos que disparam esses eventos energéticos. No Caṕıtulo 2 são apresentados os
fundamentos teóricos para descrever o movimento de part́ıculas carregadas e populações estat́ısticas
dessas part́ıculas em plasmas magnetizados. No Caṕıtulo 3 definimos as bases para o cálculo da
radiação girossincrotrônica de elétrons no plasma permeado por campos magnéticos. No Caṕıtulo
4 apresentamos a metodologia que desenvolvemos neste estudo para calcular a dinâmica de feixes
de elétrons em arcos magnéticos de regiões ativas solares e a radiação na faixa de microondas que
os elétrons produzem. No Caṕıtulo 5 mostramos os resultados da análise de diversas simulações de
explosões solares, avaliando as caracteŕısticas espectrais, temporais e morfológicas dos elétrons e
da radiação. No Caṕıtulo 6 discutimos a aplicação da metodologia desenvolvida na interpretação
de um evento solar observado, e apresentamos nossas considerações finais no Caṕıtulo 7.
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2 DINÂMICA DE UM FEIXE DE ELÉTRONS

Neste caṕıtulo, faremos uma revisão teórica dos prinćıpios que regem o movimento de part́ıculas
carregadas em um meio magnetizado, no limite clássico. Iniciaremos com o tratamento dado a uma
part́ıcula simples, para posteriormente abordar o formalismo para distribuições de part́ıculas, e
revisamos alguns trabalhos que utilizaram esta abordagem para a interpretação de eventos.

2.1 Movimento de uma part́ıcula

A força em uma part́ıcula de carga q e velocidade v movendo-se em uma região com um campo
elétrico E e um campo magnético B é dada pela equação de Lorentz:

F = q

(
E +

v ×B
c

)
. (2.1)

O caso onde B = 0 resulta em uma aceleração uniforme a = qE/m, enquanto que no caso de E = 0,
a part́ıcula tem um movimento circular ao redor das linhas de campo. Separando a velocidade v
em componentes paralela v‖ e perpendicular v⊥ em relação ao campo B, teremos:

ma‖ = 0, ma⊥ = q
v⊥
c
B

Então, a aceleração será perpendicular a v e B, produzindo um movimento circular da part́ıcula
ao redor da linha de campo magnético, com raio definido por

rB =
mv⊥c

qB
(2.2)

chamado de raio de giro, ou raio de Larmor. A freqüência orbital do movimento, ou girofreqüência,
é dada por

ωB =
qB

mc
(2.3)

A combinação dos movimentos paralelo e perpendicular da part́ıcula em relação ao campo mag-
nético forma o movimento helicoidal, e seu sentido depende da carga da part́ıcula e do sentido de
v‖ em relação a B. A presença de um campo elétrico E, além de uma aceleração uniforme, pode
produzir uma deriva do centro de guia (centro da órbita da part́ıcula ao redor de B), na forma:

V = c
E×B
B2

(2.4)

2.2 Aprisionamento magnético

2.2.1 Invariante adiabático orbital

Uma outra força importante está associada ao gradiente do campo magnético ∇B. De uma forma
geral, esta força pode ser representada por (BITTENCOURT, 2004)

F = F‖ + F⊥ = −|m|(∇B)‖ − |m|(∇B)⊥ = |m|∇B (2.5)
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onde |m| é o momento magnético do movimento da part́ıcula. Esta força faz com que a part́ıcula
desacelere na direção longitudinal do campo quando se aproxima de uma região onde há um
aumento na intensidade do campo magnético. Durante este movimento, em regiões com variação
na intensidade do campo magnético, seu movimento será continuamente alterado de acordo com
a força de Lorentz (Eq. 2.1). Contudo, sob certas condições, certas quantidades são conservadas
durante o movimento. Estes termos são conhecidos como invariantes adiabáticos.

Tomando-se a componente paralela do movimento da part́ıcula:

F‖ = m
dv‖
dt

= −|m|∂B
∂z

, (2.6)

e multiplicando ambos lados da equação por v‖ = dz/dt, e lembrando que |m| = K⊥/B (onde
K⊥ = mv2

⊥/2 é a energia cinética associada à velocidade perpendicular da part́ıcula), temos:

mv‖
dv‖
dt

=
d
dt

(
1
2
mv2
‖

)
= −K⊥

B

∂B

∂z

dz
dt
. (2.7)

Como a energia cinética total da part́ıcula é conservada durante seu movimento em um campo mag-
netostático, ou em um campo com variações muito lentas em relação ao movimento da part́ıcula,
(K⊥ +K‖ = constante) temos:

dK⊥
dt

= −
dK‖
dt

= − d
dt

(
1
2
mv2
‖

)
. (2.8)

Então, das Eqs. 2.7 e 2.8:
dK⊥

dt
=
K⊥
B

∂B

∂z

dz
dt

=
K⊥
B

dB
dt
, (2.9)

onde dB/dt representa a variação de B como vista pela part́ıcula (no sistema de referência da
part́ıcula). Comparando esta equação com:

dK⊥
dt

=
d
dt

(
K⊥B

B

)
=
K⊥
B

dB
dt

+B
d
dt

(
K⊥
B

)
, (2.10)

pode-se concluir que
d
dt

(
K⊥
B

)
= 0, (2.11)

ou, de forma equivalente:

|m| = K⊥
B

= constante. (2.12)

Dessa forma, enquanto a part́ıcula move-se para regiões de campo magnético convergente (ou diver-
gente), o raio de sua órbita ciclotrônica é alterado, mantendo o momento magnético m constante.
Esta afirmação é válida apenas nos casos onde as variações espaciais de B dentro do espaço de
uma órbita da part́ıcula são muito menores do que a magnitude de B (como é o caso na coroa
solar). Como conseqüência da conservação do momento magnético, o fluxo magnético através da
área formada pela órbita da part́ıcula, é também conservado, ou seja:

Φm =
∫

B · ds =
2πm
q2

K⊥
B
. (2.13)
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Portanto,
dΦm

dt
=

2πm
q2

d|m|
dt

= 0. (2.14)

2.2.2 Espelhamento magnético

Como conseqüência do invariante adiabático orbital, quando a part́ıcula move-se para regiões de
campo convergente, sua energia cinética transversal K⊥ aumenta, enquanto a energia cinética pa-
ralela K‖ diminui, de forma a manter |m| e a energia total constantes. Se a intensidade do campo
B for alta suficiente, a componente da velocidade da part́ıcula na direção da convergência de B
pode chegar a zero e então, reverter seu sentido. Após a reversão, esta componente da velocidade
aumenta na direção do campo divergente, e tem sua velocidade transversal diminúıda. Logo, a par-
t́ıcula é refletida pela região de campo convergente, e tal fenômeno é conhecido como espelhamento
magnético. Assim, considerando um sistema de campo magnético coaxial, com suas extremidades
convergentes (Fig. 2.1), também chamado de garrafa magnética, as part́ıculas carregadas são re-
fletidas pelos espelhos magnéticos, viajando entre os dois extremos, mantendo-se aprisionadas na
região. Esta configuração magnética pode ser considerada também nos arcos magnéticos da atmos-
fera solar, uma vez que o campo magnético é mais intenso na região dos “pés” do arco (regiões
mais baixas da atmosfera), e torna-se mais fraco no topo, como visto na Fig. 2.2. As curvaturas
destes arcos magnéticos magnéticos podem ser desprezadas, para a análise do aprisionamento, já
que a escala de variação espacial é muito maior do que as dimensões do movimento orbital das
part́ıculas aprisionadas. O aprisionamento das part́ıculas, no entanto, não é perfeito. A eficiência

Figura 2.1 - Configuração das linhas de campo em uma garrafa magnética.

de aprisionamento do sistema magnético é normalmente avaliada através da razão de espelhamento
σ (Eq. 2.15), onde Bm é a intensidade do campo no ponto de reflexão e B0 é a intensidade no
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Figura 2.2 - Esquema de arco magnético com aprisionamento.
FONTE: Bittencourt (2004)

centro do sistema.
σ = Bm/B0. (2.15)

No ponto de reflexão, o ângulo de passo, ou ângulo de arremesso (pitch angle), que é o ângulo entre
a velocidade total da part́ıcula e sua componente perpendicular

φ = sen−1
(v⊥
v

)
. (2.16)

Considerando uma part́ıcula com ângulo de passo φ0 no centro da garrafa magnética, e lembrando
da conservação de |m| e da velocidade total v, podemos escrever:

1
2
mv2 sen2φ

1
B

=
1
2
mv2 sen2φ0

1
B0

, (2.17)

onde φ é o ângulo de passo na região onde a intensidade do campo é B. Então, em qualquer região
da garrafa magnética tem-se que

sen2φ(z)
B(z)

=
sen2φ0

B0
. (2.18)
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E, considerando o ponto de reflexão, B(z) = Bm e φ = π/2, chegamos a:

φ0 = sen−1

(
B0

Bm

)1/2

, (2.19)

ou seja, as part́ıculas com ângulo de passo φ0 no centro da garrafa serão refletidas na região
com intensidade de campo Bm. Assim, as part́ıculas com ângulo de passo no centro φ > φ0 serão
refletidas antes do ponto de reflexão Bm. Por outro lado, as part́ıculas com ângulo φ < φ0 no centro
do sistema, nunca atingirão φ = π/2, o que significa que essas part́ıculas terão uma componente v‖
não nula e continuarão seu movimento ao longo do campo, e logo, escaparão do aprisionamento.
Define-se assim um cone de perdas, de abertura φ0, que determina as part́ıculas que serão ou não
aprisionadas em função de seu ângulo de passo (Fig. 2.2).

Entretanto, considerando-se apenas as condições de aprisionamento, as part́ıculas com φ ≥ φ0 fica-
riam aprisionadas indefinidamente pelo campo convergente, o que não ocorre de fato. As condições
de aprisionamento podem ser alteradas com mudanças relevantes na configuração geométrica do
campo magnético, situação pouco provável nas escalas de tempo de explosões solares, ou então com
mudanças na dinâmica das part́ıculas, que alteram o ângulo de passo destas e assim sua relação
com o cone de perdas. Portanto, para uma análise mais completa do cenário, é necessário conside-
rar os processos de colisões entre part́ıculas e suas interações com os diversos tipos de ondas que
podem existir no plasma.

2.3 Colisões entre part́ıculas

A propagação dos feixes de elétrons é controlada por forças eletromagnéticas de diversas origens.
Como vimos anteriormente, campos elétricos e magnéticos externos alteram o movimento das
part́ıculas carregadas; contudo, este movimento pode ser perturbado também pela interação das
part́ıculas do feixe com part́ıculas do plasma ambiente ou até do próprio feixe. A f́ısica envolvida
na interação coletiva de um conjunto de part́ıculas é bastante complexa, e portanto, iniciaremos
esta análise avaliando a dinâmica da interação de part́ıculas individuais.

Consideraremos uma colisão, no limite clássico, entre uma part́ıcula de teste com carga ze, massa
m, e velocidade v com uma part́ıcula alvo de carga Ze e massa M . Define-se o parâmetro de impacto
b da colisão como sendo a menor distância de aproximação das part́ıculas sem que haja alteração
no movimento. As equações do movimento, em coordenadas (r, θ) com a origem na part́ıcula alvo,
definidas na Fig. 2.3, são (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988):

d2r

dt2
= r

dθ2

dt
=
Zze2

µmr2
(2.20)

r2 dθ

dt
= −bv = constante (2.21)

onde µm = mM/(m + M) é a massa reduzida do sistema de dois corpos. Neste sistema, a
energia total é positiva, de forma que a trajetória da part́ıcula teste será uma hipérbole, como
mostrado na Fig. 2.3. O ângulo de deflexão ψ sofrido pela part́ıcula teste é encontrado após algumas
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Figura 2.3 - Parâmetros de uma colisão binária entre a part́ıcula teste de carga ze e massa
m com a paŕıcula alvo de carga Ze e massa M . b é o parâmetro de impacto da
colisão, r(θ) descreve a órbita da part́ıcula, que sofre um desvio na trajetória
com ângulo ψ.

manipulações algébricas das Eqs. 2.20 e 2.21:

tan
ψ

2
=

Zze2

µmbv2
. (2.22)

Para part́ıculas de cargas opostas ψ será negativo; para part́ıculas com cargas com mesmo sinal,
ψ será positivo. De qualquer forma, o ângulo de deflexão da trajetória inicial é dado pela Eq.
2.22. A colisão é inelástica se medida no referencial do centro de massa, mas no referencial de
laboratório (atmosfera solar), a part́ıcula teste transfere energia e momentum para a part́ıcula
alvo. Assim, as componentes paralela e perpendicular das velocidades inicial e final da part́ıcula
teste, no referencial de laboratório serão:

vi = (v, 0) (2.23)

vf =
v

M +m
(M cosψ +m,M senψ), (2.24)

correspondendo a uma mudança de energia dada por

∆E =
1
2
mv2

f −
1
2
mv2

i =
−m2M

(M +m)2
(1− cosψ), (2.25)

e a uma mudança na velocidade paralela

∆v‖ = vf‖ − vi‖ =
−M

M +m
v(1− cosψ). (2.26)

Estas mudanças de energia e momentum dependem do parâmetro de impacto, atavés do ângulo
de deflexão ψ. A evolução da part́ıcula teste requer, portanto, o conhecimento do parâmetro de
impacto associado a sucessivas colisões sofridas. Como o número de colisões pode ser muito grande,
esta análise deve ser feita com abordagem estat́ıstica. Um método posśıvel é a utilização da equa-
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ção de Fokker-Planck, que trata o problema em termos da evolução da função de distribuição de
velocidades dos elétrons (LEACH; PETROSIAN, 1981; HAMILTON et al., 1990). Outra técnica consiste
na utilização do método Monte Carlo, tratando o parâmetro de impacto como uma variável alea-
tória com uma distribuição estat́ıstica previamente descrita (BAI, 1982). Trataremos da utilização
da equação de Fokker-Planck na Seção 2.4. Entretanto, uma análise mais simples é posśıvel, des-
crevendo as variações de energia e momentum em função de valores integrados do parâmetro de
impacto (onde n é a densidade numérica de part́ıculas no alvo):

dE

dt
= 4πn

m2M

(m+M)2
v3Ξ, (2.27)

dv‖

dt
= −4πn

M

M +m
v2Ξ, (2.28)

onde

Ξ =
∫ b0

0

b db

1 +
(
µmbv2

Zze2

)2 =
1
2

(
Zze2

µmv2

)2

ln

[
1 +

(
µmb0v

2

Zze2

)2
]
. (2.29)

Na Eq. 2.29, há um limite superior b0 na faixa permitida de parâmetros de impacto. Uma das razões
para este limite é a blindagem das forças Coulombianas em distâncias maiores que a distância de
Debye (λ−2

D = 4πne2/kT ), de forma que b0 = λD. Entretanto, na presença de um campo magnético,
a interação dos elétrons está restrita também a valores da ordem do raio de giro rb, sendo este um
segundo limite superior. Outro limite é dado pela freqüência natural de oscilação dos elétrons do
plasma ωpe = (4πne2/me)1/2, que restringe a análise a peŕıodos de tempo τ < ω−1

pe , de forma que
b0 = vω−1

pe . A avaliação de qual destes limites é apropriado depende da temperatura, densidade e
intensidade do campo magnético na região de impacto. Contudo, para valores t́ıpicos da atmosfera
solar, o termo µmb0v2/Zze2 na Eq. 2.29 é sempre maior do que a unidade, de forma que

ln

[(
µmb0v

2

Zze2

)2
]

= 2 ln Λ (2.30)

é insenśıvel ao valor preciso de b0. Valores t́ıpicos de ln Λ para as condições solares estão na faixa
de 20-30, e para estes valores, um erro de fator 10 em b0 acarreta um erro de apenas 10% em ln Λ.
Tratando então ln Λ como uma constante, as Eqs. 2.27 e 2.28 tornam-se

dE

dt
= −2πZ2z2e4 ln Λ

E

(m
M

)
nv, e (2.31)

dv‖

dt
= −πZ

2z2e4 ln Λ
E2

(
1 +

m

M

)
nv2. (2.32)

No caso de um elétron incidente em uma atmosfera de elétrons e prótons estacionários, de igual
densidade n, teremos um elétron de m = me e z = −1 colidindo com prótons (M = mp e Z = +1)
e outros elétrons (M = me e Z = −1). As expressões a seguir representam a soma dos efeitos de
colisões com elétrons e prótons:

dE

dt
=
−C
E
nv, (2.33)

dv‖

dt
=
−3C
2E2

nv2, (2.34)

33



onde os termos da ordem de me/mp são desprezados e C = 2π4 ln Λ. As colisões elétron-elétron
estão envolvidas em toda perda de energia e dois terços da perda de momentum, enquanto as
colisões elétron-prótron não causam alterações em energia, mas defletem o elétron elasticamente
de sua trajetória. As Eqs. 2.33 e 2.34 podem ser expressas em função da profundidade colunar,

N =
∫ z

0

n(z′)dz′, (2.35)

como variável independente, de forma que (d/dt) = nvz(d/dN). A Eq. 2.33 torna-se então

dE

dN
=
−C
µE

, (2.36)

onde µ = cosφ = vz/v, ou seja, é o cosseno do ângulo de passo de um elétron com velocidade vz
ao longo de uma linha de campo magnético (direção z). A Eq. 2.34 fica mais bem representada em
termos da variação de µ, logo, através das relações

dµ

µ
=
dvz
vz
− 1

2
dE

E
(2.37)

e dvz = µdv‖, temos
dµ

dN
=
−C
E2

. (2.38)

As Eqs. 2.36 e 2.38 têm as soluções:

E = E0

(
1− 3CN

µ0E2
0

)1/3

, (2.39)

µ = µ0

(
1− 3CN

µ0E2
0

)1/3

, (2.40)

onde E0 e µ0 são os valores em N = 0 (ponto de injeção na região alvo). Os elétrons param seu
movimento na profundidade

Nstop =
µ0

3C
E2

0 ≈ 1017µ0[E0(keV )]2 (2.41)

e neste ponto eles terão um ângulo de passo médio de 90o (distribuição isotrópica). A energia
perdida por unidade de profundidade colunar em função de N será:

dE
dN

= − C

µ0E0

(
1− 2CN

µ0E2
0

)2/3
. (2.42)

A Eq. 2.42, combinada a uma função de distribuição de energia inicial dá o aquecimento atmosférico
em função de N causado pelo feixe de elétrons acelerados.

2.4 Dinâmica de uma distribuição de elétrons

O tratamento da interação de um conjunto de part́ıculas com outro conjunto é consideravelmente
mais complicada do que o tratamento de uma part́ıcula única, devido à interação de part́ıculas da
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mesma população, conhecidos como efeitos coletivos. Em casos envolvendo muitas part́ıculas, não é
posśıvel acompanhar o comportamento individual das part́ıculas, sendo necessário um tratamento
estat́ıstico em termos da evolução de uma função de distribuição f(r,v, t), que define o número de
part́ıculas por unidade de volume e por unidade do espaço de velocidades em função da posição,
velocidade e tempo. A equação fundamental que descreve esta situação é a equação de Boltzmann:

∂f

∂t
+ (v · ∇)f +

F
m
· ∂f
∂v

=
(
∂f

∂t

)
col

, (2.43)

onde o termo da esquerda indica a derivada total df/dt, e o termo da direita reflete a remoção
de part́ıculas da distribuição devido a colisões. O terceiro termo da esquerda é responsável pelo
comportamento coletivo das part́ıculas, já que a força F tem sua origem principal nas forças
eletromagnéticas e(E + v ×B), e E e B dependem de f(r,v, t).

Para a análise da dinâmica dos feixes de part́ıculas durante explosões solares, onde considera-
se o caso limite em que as mudanças no momentum da part́ıcula são muito menores do que o
momentum original, pode-se utilizar a expansão de Fokker-Planck do termo de colisão da equação
de Boltzmann (LIFSHITZ; PITAEVSKII, 1981). A equação de Fokker-Planck pode então ser escrita
na forma:(

∂f

∂t

)
col

= −µcβ ∂f
∂s
− ∂

∂µ
(µ̇f)− ∂

∂E
(Ėf) +

∂

∂µ

(
Dµµ

∂f

∂µ

)
+

∂

∂E

(
DEE

∂f

∂E

)
+

∂

∂E

(
DEµ

∂f

∂µ

)
+

∂

∂µ

(
DEµ

∂f

∂E

)
+ S(E,µ, s, t) (2.44)

onde f(E,µ, s, t) é a função de distribuição dos elétrons em função da energia cinética E, do
cosseno do ângulo de passo µ (µ = cosφ), da posição s ao longo da linha de campo magnético e
do tempo t. cβ é a velocidade das part́ıculas e S(E,µ, s, t) é a função de injeção. Os coeficientes
Ė e µ̇ são mudanças sistemáticas na energia e no ângulo de passo devido às forças externas,
radiação e espalhamento, enquanto que os coeficientes de difusão (DEE , Dµµ, DEµ) implicam
apenas processos de espalhamento. As expressões para estes coeficientes, para elétrons sob influência
de colisões Coulombianas, espalhamento por ondas de plasma, radiação sicrotrônica, variações no
campo magnético e forças externas estão apresentadas na Tabela 2.1. Para as expressões na Tabela
2.1, r0 = 2, 82×10−13 m, m é a massa da part́ıcula, c é a velocidade da luz, γ é o fator de Lorentz,
β = v/c e v é a velocidade da part́ıcula, ln Λ é o logaritmo de Coulomb. O único termo de difusão
utilizado aqui é:

Dµµ =
4πnpcr2

0 ln Λ
β3γ2

(1− µ2). (2.45)

Os demais coeficientes de difusão estão apresentados em Hamilton et al. (1990).

No caso espećıfico de explosões solares, a evolução dos elétrons acelerados ocorre em arcos mag-
néticos na atmosfera solar, com densidade de plasma e campo magnético com variação espacial.
Os processos dominantes são o espelhamento magnético e as colisões Coulombianas. Para elétrons
de energia entre 10 keV e 1 MeV, sob condições t́ıpicas de explosões de campos magnéticos da
ordem de 102 a 103 Gauss e densidades de plasma entre 109 e 1014 cm−3, a Eq. 2.44 se reduz a
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Tabela 2.1 - Mudanças sistemáticas de energia e ângulo de passo.

Processo Ė µ̇

Colisões Coulomb −4πncr2
0 ln Λ/β 0

Perdas śıncrotron −2
3
r2

0B
2γ2β2(1− µ2)/mc −2

3
r2

0B
2µ(1− µ2)/γmc

Força externa µβF||/mc (1− µ2)F||/γβmc

Espelhamento magnético 0 −1
2
βc(1− µ2)(d lnB/ds)

Ondas Alfvén (1/γβ2)(1 + β2)DAlfvén
EE (1/γβ2)(1 + β2)DAlfvén

Eµ

Ondas Langmuir (1/γβ2)(1 + β2)DLangmuir
EE 0

(HAMILTON et al., 1990):

λ0

cβ

∂f

∂t
= −λ0µ

∂f

∂s
+ λ0

d lnB
ds

∂

∂µ

[
(1− µ2)

2
f

]
+

1
β

∂

∂E

(
f

β

)
+

1
β4γ2

∂

∂µ

[
(1− µ2)

∂f

∂µ

]
+
λ0

cβ
S(E,µ, s, t), (2.46)

onde λ0(s) = 1024cm/n(s) ln Λ está relacionado ao caminho livre médio de um elétron de energia
E por λ(E) = λ0E

2/(E + 1), e n(s) é a densidade numérica do plasma ambiente.

É válido ressaltar que a solução completa para a evolução dos elétrons requer o conhecimento da
distribuição espacial e da variação temporal da densidade do plasma ambiente, da geometria e da
intensidade e variação do campo magnético coronal. A variação temporal da densidade do plasma
ambiente tem um papel importante, devido ao efeito de evaporação cromosférica. Com a colisão de
part́ıculas energéticas precipitadas nos pés do arco magnético, ocorre um aumento da temperatura
nesta região cromosférica, levando a difusão e expansão do plasma pelo arco magnético, aumentando
a densidade e a temperatura do plasma coronal. Este aumento de densidade proporciona um
aumento na taxa de colisões das part́ıculas aprisionadas, que podem ter sua energia e ângulo de
passo alterados, modificando as condições de aprisionamento.

Outros processos podem tornar-se importantes, dependendo de certas condições. Perdas sincrotrô-
nicas são relevantes para elétrons de alt́ıssima energia, o que, normalmente, corresponde a apenas
uma pequena fração da população de elétrons. Interações de part́ıculas com ondas ı́on-acústicas ou
ondas ı́on-ciclotrônicas podem ser importantes para a dissipação de energia do feixe na atmosfera.
Com a propagação do feixe de elétrons, surge uma corrente de retorno, que pode tornar-se instável
e produzir tais ondas. Estas ondas podem alterar a resistividade do plasma, aumentando as perdas
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ohmicas do feixe (BROWN; HAYWARD, 1982).

2.5 Dinâmica de elétrons em explosões solares

Os arcos magnéticos podem ser representados como um garrafa magnética, que confina os elétrons
não-térmicos pela força de Lorentz exercida pela convergência do campo nas duas extremidades do
arco. Como as duas extremidades estão ancoradas na cromosfera, onde o campo magnético é mais
intenso do que no topo, o aprisionamento das part́ıculas é esperado. A eficiência deste aprisiona-
mento é função da razão de espelhamento σ (Eq. 2.15) também relacionada com o cone de perdas
(Eq. 2.19). A eficiência do aprisionamento controla a quantidade de radiação emitida pelas part́ı-
culas aprisionadas, como a emissão girossincrotrônica em rádio, enquanto inversamente, o escape
de part́ıculas do aprisionamento, ou precipitação, controla a quantidade de radiação produzida nas
regiões mais baixas e mais densas, como os raios-X duros de alvo espesso. Os prinćıpios f́ısicos bá-
sicos deste processo são bem conhecidos, como descrevemos anteriormente neste caṕıtulo. Mas em
contraste, não são muitos os trabalhos de análises observacionais que utilizam quantitativamente
esta teoria de aprisionamento eletrônico.

Antes de sua importância ter sido reconhecida para as explosões solares, o aprisionamento magné-
tico de elétrons e prótons foi inicialmente associado ao campo geomagnético (WALT; MACDONALD,
1964; KENNEL; PETSCHECK, 1966). Após as primeiras evidências da ocorrência de aprisionamento
magnético em explosões solares, este conceito tem sido extensamente evocado nas análises qualita-
tivas. Um breve histórico destas análises está apresentado por Aschwanden et al. (1997).

Os tempos de aprisionamento de elétrons foram estimados para vários mecanismos de difusão
de ângulo de passo (ASCHWANDEN et al., 1997). A escala de tempo td de difusão por colisões
Coulombianas entre elétrons e prótons é dada aproximadamente por

td(E) = 0, 95× 108

(
E3/2

np

)(
20

ln Λ

)
, (2.47)

com o logaritmo Coulombiano ln Λ

ln Λ = ln[8× 106(Tpn−1/2
p )], Tp > 4, 2× 105K (2.48)

é considerada um limite superior para o tempo de aprisionamento tapr, enquanto o limite inferior é
estimado pela escala de tempo de esvaziamento do cone de perdas tc = L/v (definido pelo ângulo
φ0, ou pela razão de espelhamento σ = B0/Bm). tc é o tempo para um elétron de velocidade v
percorrer a distância do arco L. De acordo com as escalas de tempo desses processos são caracte-
rizados dois regimes de difusão de ângulo de passo (KENNEL; PETSCHECK, 1966; BESPALOV et al.,
1987):
Difusão fraca: quando tc < td, os elétrons podem sofrer várias reflexões no espelho magnético até
ter seu ângulo de passo alterado por colisões com as part́ıculas do plasma ambiente;
Difusão forte: quando tc > td. Neste caso, os ângulos de passo são alterados mais rapidamente,
modificando as condições do aprisionamento de forma mais intensa;
Segundo Bespalov et al. (1987), haveria ainda uma terceira condição, onde ondas podem ser exci-
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tadas, e estas espalham as part́ıculas, criando um espelhamento turbulento.

Umas das principais evidências observacionais do aprisionamento de elétrons foi estabelecida com
a detecção de atrasos nas diferentes bandas de energia de raios-X duros (hard X-rays, ou HXR),
onde HXR de ≈ 200 keV e raios-γ foram observados vários segundos após a detecção de HXR de
menor energia ≈ 20 keV (BAI; RAMATY, 1979; BAI et al., 1983; BAI; DENNIS, 1985; VILMER et al.,
1985; SCHWARTZ, 1984). Esses atrasos são consistentes com a dependência em energia do tempo de
difusão colisional no plasma coronal, e com a conseqüente precipitação dos elétrons na cromosfera.
Medições da diferença temporal entre as emissões em rádio e HXR também mostraram atrasos
da ordem de vários segundos, consistente com maiores tempos de aprisionamento dos elétrons
que produzem a radiação girossincrotrônica em relação aos elétrons que produzem HXR de baixa
energia (KANE et al., 1983; GARY; TANG, 1985). Estes conceitos foram reunidos por Melrose e Brown
(1976) em um modelo chamado aprisionamento e precipitação, que considera então as populações
aprisionadas e precipitadas, de forma que os dois modelos de emissão em raios-X (alvo fino e alvo
espesso) fossem unidos em um único cenário.

Com o desenvolvimento dos modelos teóricos tornou-se posśıvel calcular as distribuições de energia
e ângulo de passo em arcos magnéticos com variação espacial e sob os efeitos de colisões e outros
processos. Soluções anaĺıticas e numéricas da equação de Fokker-Planck, focadas em explosões so-
lares, foram propostas, considerando diversas simplificações. Leach e Petrosian (1981) resolveram
a equação numericamente, incluindo os efeitos de colisões Coulombianas e espelhamento magné-
tico, para um estudo dos elétrons acelerados, e McTiernan e Petrosian (1990) incluiram os efeitos
de perdas sincrotrônicas. Em ambos trabalhos, o método de diferenças finitas foi utilizado. Bai
(1982) utilizou-se do método Monte Carlo para encontrar uma solucão independente do tempo,
para estudar a perda de energia dos elétrons. Lu e Petrosian (1988) desenvolveram uma solução
anaĺıtica, incluindo dependência temporal, para elétrons sob influência de colisões em um plasma
magnetizado. Entretanto, estas soluções são válidas apenas para casos simplificados, como densi-
dade de plasma e campos magnéticos espacialmente homogêneos, e elétrons com pequenos ângulos
de passo em relação ao campo magnético. Outras soluções foram propostas (MCCLEMENTS, 1990;
MACKINNON, 1991; MCCLEMENTS, 1992; MAUAS; GOMEZ, 1997). Uma solução numérica mais com-
pleta para a equação de Fokker-Planck foi proposta por Hamilton et al. (1990), com dependência
temporal, variação espacial, e inclui os efeitos de colisões e aprisionamento magnético.

Lee e Gary (2000) desenvolveram uma solução semi-anaĺıtica da equação de Fokker-Planck para
estudar a evolução de elétrons em um arco magnético assimétrico. Os autores buscaram reproduzir
a evolução temporal do espectro opticamente fino da emissão microondas, e mostraram que a
evolução do evento depende fortemente do tipo de distribuição em ângulo de passo dos elétrons
injetada no arco magnético.

Fletcher e Martens (1998), utilizando o método Monte Carlo, mostram que uma fonte de HXR
pode aparecer no topo de arcos magnéticos de baixa densidade, tanto na fase impulsiva quanto na
fase gradual. Para tanto, os autores mostram que os efeitos de difusão de ângulos de passo pelas
colisões Coulombianas e aprisionamento magnético devido à convergência do campo magnético são
fundamentais.
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3 RADIAÇÃO GIROSSINCROTRÔNICA EM EXPLOSÕES SOLARES

A radiação girossincrotrônica é a emissão eletromagnética gerada por elétrons levemente relati-
v́ısticos que se movem em um campo magnético. No caso de elétrons ultra-relativ́ısticos, onde a
energia cinética é muito maior que a energia de repouso das part́ıculas, a emissão é denominada de
radiação sincrotrônica, enquanto que para part́ıculas de baixa energia a denominação é radiação
ciclotrônica, descrita pela teoria não-relativ́ıstica. A radiação girossincrotrônica gerada por uma
distribuição térmica (Maxwelliana) de part́ıculas é conhecida como radiação girorressonante.

No caso de explosões solares, acredita-se que a emissão em microondas é gerada por elétrons
não-térmicos espiralando no campo magnético. A teoria da emissão girossincrotrônica gerada por
elétrons em órbitas circulares no vácuo foi apresentada e discutida por diversos autores (SCHOTT,
1912; TAKAKURA, 1960a; LANDAU; LIFSHITZ, 1962) e estendida para órbitas helicoidais por Taka-
kura (1960b). Para o caso geral da radiação eletromagnética gerada por part́ıculas carregadas em
um plasma magnetizado existem diversos tratamentos na literatura, e. g. Mansfield (1967) e refe-
rências, com expressões para a distribuição espectral e angular da radiação, para ambos os modos
de propagação (tratando-se o plasma como bi-refringente), e para um elétron com dada energia e
ângulo de passo.

Ramaty (1969) apresentou um formalismo detalhado com equações integrais sem solução anaĺıtica
para os parâmetros envolvidos no cálculo da radiação girossincrotrônica em um plasma magne-
tizado. Através de cálculos numéricos, Ramaty (1969) demonstrou que as equações da radiação
sincrotrônica (GINZBURG; SYROVATSKII, 1964), aplicadas às explosões solares, levam a uma grande
discrepância em relação ao formalismo da radiação girossincrotrônica, para elétrons com energia
abaixo de 2 MeV. Discutiu ainda, que uma determinação mais precisa sobre o espectro girossin-
crotrônico deve conter um tratamento mais consistente sobre a auto-absorção e supressão do meio.
Devido ao extenso tempo de processamento necessário para a solução das equações da radiação
girossincrotrônica (principalmente nas décadas de 70 e 80), tornou-se comum encontrar na litera-
tura expressões simplificadas (MATZLER, 1978; DULK et al., 1979; PETROSIAN, 1981; DULK; MARSH,
1982; DULK, 1985; ROBINSON, 1985; KLEIN, 1987; BELKORA, 1997; ZHOU et al., 1998; ZHOU et al.,
1999), porém com limitações quanto às bandas de validade dos parâmetros envolvidos no cálculo.

3.1 Propagação de ondas eletromagnéticas em um plasma magneto-ativo

A propagação de ondas eletromagnéticas, descritas pelos vetores campo elétrico E e campo mag-
nético B, em um plasma, é descrita através das equações de Maxwell, das quais podemos obter a
equação de onda (no domı́nio da freqüência):

∇× (∇×E)−
(ω
c

)2

ε̃ ·E = 0, (3.1)

onde c é a velocidade da luz no vácuo, ω = 2πν é a freqüência angular da onda eletromagnética. ε̃
é o tensor dielétrico, onde ε̃ = εrε0, sendo ε0 a permissividade do espaço livre e εr a permissividade
relativa do meio. A propagação das ondas é governada pelas caracteŕısticas do meio, representadas
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pelo tensor ε̃, que é determinado pelo movimento das part́ıculas no campo eletromagnético da onda
e no campo magnético externo estático, pela agitação térmica e por colisões. Estes parâmetros
podem ser representados pelas freqüências caracteŕısticas do plasma,

• a freqüência de giro do elétron:

νB =
1

2π
eB

mec
, (3.2)

• a freqüência de plasma:

νp =

√
e2np
πme

, (3.3)

• a freqüência de colisões elétron-́ıon:

νc =
4
3

√
2πme

npe
4

(kbT )3/2
ln
(

4kbT
1, 78 hν

)
. (3.4)

Nestas equações, ν é a freqüência da onda eletromagnética, B é o campo magnético externo, np é
a densidade numérica de elétrons térmicos (do ambiente), T é a temperatura, kb é a constante de
Boltzmann, h é a constante de Planck, e e m são a carga e a massa do elétron.

Em um plasma sem um campo magnético externo, o tensor dielétrico é expresso como:

ε̃ =


(

1− ω2
p

ω2

)
ε0 0 0

0
(

1− ω2
p

ω2

)
ε0 0

0 0
(

1− ω2
p

ω2

)
ε0

 . (3.5)

E, dessa forma o ı́ndice de refração µ é:

µ =
√
εr =

√
1− (ω2

p/ω
2). (3.6)

No caso da coroa solar, a freqüência de colisões elétron-́ıon ωc é muito pequena em relação às outras
freqüências caracteŕısticas, e pode ser desprezada, quando avaliando a emissão girossincrotrônica.
Considerando então um sistema de elétrons energéticos movendo-se em um plasma com densidade
homogênea, frio (as part́ıculas do plasma são consideradas fixas em posições estáveis na ausência
de uma perturbação externa), sem colisões e permeado por um campo magnético externo estático
(que causa uma anisotropia no meio), a propagação de ondas neste meio é regida somente pelas
caracteŕısticas deste meio, se a densidade de elétrons do plasma é muito maior que a densidade dos
elétrons energéticos. Estas caracteŕısticas do plasma se refletem no tensor dielétrico ε̃ dado por:
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ε̃ =


(

1 + ωp
ω2
B−ω2

)
ε0

−jω2
pωB

ω(ω2
B−ω2)

ε0 0
jω2
pωB

ω(ω2
B−ω2)

ε0

(
1 + ωp

ω2
B−ω2

)
ε0 0

0 0
(

1− ω2
p

ω2

)
ε0

 . (3.7)

Pela teoria magneto-iônica (RATCLIFFE, 1959), a relação de dispersão em tal plasma é biquadrática
para o ı́ndice de refração µ±, o que leva a dois modos de propagação (µ2

± > 0), chamados ordinário
e extraordinário, ou dois modos evanescentes (µ2

± < 0). O ı́ndice de refração neste caso é dado pela
equação de Appleton-Hartree (RATCLIFFE, 1959; STIX, 1962):

µ2
±(θ) = 1− 2X(1−X)

2(1−X)− Y 2 sen2θ ±
√
Y 4 sen4θ + 4(1−X)2Y 2 cos2 θ

, (3.8)

onde:
X =

(νp
ν

)2

, (3.9)

Y =
νB
ν
. (3.10)

Os ı́ndices subscritos + e − indicam os modos ordinário e extraordinário, respectivamente.

Em termos da equação (3.8), os coeficientes de polarização aθ (transversal) e ak (longitudinal) são:

aθ± =
2(1−X) cos θ

−Y sen2θ ±
√
Y 2 sen4θ + 4(1−X)2 cos2 θ

e (3.11)

ak± =
(aθ±Y cos θ − 1)XY senθ
1− Y 2 − (1− Y 2 cos2 θ)X

. (3.12)

O ı́ndice de refração apresenta ainda cortes (µ± = 0) e ressonâncias (µ± =∞) para as freqüências
caracteŕısticas do plasma, em certas regiões de um plasma não-homogêneo. Uma onda que se
propaga nessas regiões será refletida ou absorvida, respectivamente. Dessa forma, uma onda com
freqüência ν, nos modos ordinário e extraordinário, não escapará da fonte a não ser que ν seja
maior que νp ou νx, respectivamente, onde (PAWSEY; BRACEWELL, 1955; RAMATY, 1969)

νx =

√
ν2
p +

ν2
B

4
+
νB
2
. (3.13)

O campo elétrico da onda possui as componente longitudinal e transversal. No entanto, a energia
associada a componente longitudinal não se propaga, a não ser que sejam considerados mecanismos
de conversão, entre oscilações longitudinais e/ou ondas eletromagnéticas transversais (MCLEAN;

LABRUM, 1985). Portanto para o plasma solar, podemos considerar ak = 0 (RAMATY, 1969).
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3.2 Emissão e auto-absorção da radiação girossincrotrônica

A emissividade de um elétron, em função da freqüência e distribuição angular, para os modos
ordinário e extraordinário, é dada pela equação (RAMATY, 1969):

η±(ν, θ, γ, φ) =
2πe2

c
ν2

∞∑
s=−∞

µ±
1 + a2

θ±

×
{
−β senφJ ′s(xs) +

[
aθ±

(
cot θ
µ±
− β cosφ

senθ

)
Js(xs)

]}2

(3.14)

×δ
(
ν − sνB

γ
− µ±νβ cosφ cos θ

)
,

onde:

xs =
sµ±β senφ senθ

1− µ±β cosφ cos θ
, (3.15)

β é a velocidade do elétron em unidades de c, γ = 1/
√

1− β2, φ é o ângulo de passo do elétron
em relação à B e Js é a função de Bessel de ordem s.

A equação (3.14) é válida para todas as freqüências nas quais µ2
± > 0, e é referente à emissividade

volumétrica de uma distribuição mono-energética de elétrons com um único ângulo de passo, nor-
malizada para um elétron com fator de Lorentz γ e ângulo de passo φ. Os coeficientes de emissão
j± e absorção κ± para distribuições arbitrárias de energia e ângulo de passo podem ser obtidas a
partir das expressões gerais (BEKEFI, 1966; MELROSE, 1968):

j±(ν, θ) =
∫
η±(ν, θ, γ, φ)f(p′)d3p, (3.16)

k±(ν, θ) = (c2/n2ν2)
∫
η±(ν, θ, γ, φ)

1
hν

[f(p)− f(p′)]d3p′, (3.17)

onde f(p)d3p é o número de elétrons no espaço de momento, e o sinal de k é definido de modo que,
emitindo um fóton, o momento do elétron passa de p′ para p. Como a energia do fóton hν é muito
menor que a energia do elétron γmec

2, f(p)− f(p′) pode ser reduzido a:

f(p)− f(p′) = −hν
pc
βγ

∂f

∂γ
+ tan ∆φ

∂f

∂φ
, (3.18)

sendo ∆φ a mudança do ângulo de passo do elétron resultante da emissão de um fóton com energia
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hν na direção θ:

tan ∆φ =
hν

pc

µ±β cos θ − cosφ
β senγ

. (3.19)

Ressaltamos que a energia cinética dos elétrons, (γ − 1), é dada aqui em unidades da energia de
repousomec

2. As equações nesta seção serão escritas em função do fator de Lorentz γ. Considerando
uma fonte com volume total V , contendo um número N de elétrons com energia acima de um
valor mı́nimo dado, e supondo que a função de distribuição f(p) pode ser separada em uma parte
dependente da energia u(γ) e outra do ângulo de passo g(φ), podemos escrever (RAMATY, 1969):

f(p) =
N

V

1
p2

∂γ

∂p
u(γ)g(φ). (3.20)

Em termos das funções (3.14) e (3.20), as expressões para os coeficientes de emissão j± e absorção
κ± são (RAMATY, 1969):

j±(ν, θ) = 2π
N

V

∫ ∞
1

∫ 1

−1

u(γ)g(φ)η±(ν, θ, γ, φ)d cosφ dγ e (3.21)

k±(ν, θ) =
2π

meν2µ2
±

N

V

∫ ∞
1

∫ 1

−1

u(γ)g(φ)η±(ν, θ, γ, φ)

×
[
− βγ

2

u(γ)
d

dγ

u(γ)
βγ2

+
µ±β cos θ − cosφ

γβ senφ
1

g(φ)
dg(φ)
dφ

]
d cosφdγ. (3.22)

As integrais duplas d cosφ dγ nas equações (3.21) e (3.22) podem ser reduzidas a uma integral
simples, avaliando a função δ de Dirac na equação (3.14). Para θ 6= π/2, esta operação elimina a
integral sobre d cosφ, e obtém-se:

j±(ν, θ) =
BN

V

e3

mec2
ν

νB
G±

(
ν

νB
, θ

)
e (3.23)

k±(ν, θ) =
N

BV
4π2e

νB
ν
H±

(
ν

νB
, θ

)
. (3.24)

Para θ 6= π/2, as funções G e H são dadas por:(
G±
H±

)
=

2π
cos θ

1
1 + a2

θ±

∫ ∞
1

s2∑
s=s1

u(γ)
β

g(φs)Z2
s

(
1
Ks

)
dγ, (3.25)

onde:

Ks =
−βγ2

u(γ)
d

dγ

[
u(γ)
βγ2

]
+
µ±β cos θ − cosφs

γβ senφs
1

g(φs)
dg(φs)
dφ

, (3.26)

Zs = aθ±

(
cot θ
µ±
− β cosφs

senθ

)
Js(xs)− β senφsJ ′s(xs), (3.27)

xs =
sµ±β senθ senφs

1− µ±β cos θ cosφs
e (3.28)
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cosφs =
1− sνB/νγ
µ±β cos θ

. (3.29)

Para cada valor de s, a integral em dγ deve ser resolvida para os limites γ1 e γ2:

γ1,2 =
sνB/ν ∓ µ± cos θ

√
(sνB/ν)2 + µ2

± cos2 θ − 1

1− µ2
± cos2 θ

. (3.30)

Na prática, os limites de integração em dγ, ou em energia uma vez que E = (γ − 1)mc2, utilizados
são estabelecidos dentro de um intervalo de energia inferior E1 e superior E2.

Na ausência de interações entre a part́ıcula emissora e o plasma ambiente, este atua apenas como
o portador das ondas eletromagnéticas. No entanto, como ressalta Klein (1984), uma part́ıcula
de certa energia tem eficiência de emissão menor em um plasma do que no vácuo. Este efeito de
supressão da emissão pelo plasma ambiente é conhecido como efeito Razin (RAMATY, 1969). Uma
expressão emṕırica para se conhecer onde este efeito é maior é a freqüência de Razin:

νR =
2
3

ν2
p

νB senθ
' 20

N

B senθ
, (3.31)

onde, freqüências abaixo deste limite serão rapidamente mais afetadas pela supressão do meio. Em
Ramaty e Lingenfelter (1968), Ramaty (1969) foi introduzido o parâmetro αR, definido como

αR =
3
2
νB
νp
, (3.32)

que no cálculo da emissão girossincrotrônica de um elétron com fator de Lorentz γ controla a
supressão Razin. Em baixas freqüências, a supressão é forte se αRγ < 1, e não é afetada se αRγ > 1;
a radiação pode ser ainda totalmente suprimida se αRγ � 1. O parâmetro αR, relacionado ao efeito
Razin, equação (3.32), evidencia que este efeito é maior em plasmas fracamente magnetizados e de
alta densidade.

3.2.1 Transferência Radiativa

Devido às caracteŕısticas do plasma na coroa solar, o meio pode ser opticamente fino (transparente)
ou espesso (opaco) para a radiação na faixa rádio. Também devido às condições do plasma coronal,
de acordo com a teoria magneto-iônica (RATCLIFFE, 1959), a radiação I propaga-se como duas
ondas independentes, o modo ordinário (indicado pelo ı́ndice “+”) e o modo extraordinário (́ındice
“−”), de forma que I = I+ + I−. Assim, a intensidade de radiação I± deve ser analisada através
da equação de transferência radiativa:

µ2
±
d

dL

I±
µ2
±

= j± − k±L, (3.33)

onde j± é o coeficiente de emissão do plasma e k± é o coeficiente de absorção do plasma. A Eq.
3.33 descreve a trajetória da radiação, que pode ser modificada de acordo com o ı́ndice de refração
do meio µ±. No entanto, no caso de um meio homogêneo, o fluxo F± emitido de uma região de
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área Ω e profundidade L pode ser obtido através da solução da Eq. 3.33 para um meio homogêneo:

F± =
j±
k±

(1− e−τ±)Ω, (3.34)

onde τ± = k±L é a profundidade óptica do meio, que define o regime de opacidade. Para τ± >> 1,
o meio é opticamente espesso, e a Eq. 3.34 se reduz a F± = (j±/k±)Ω; para τ± << 1, o meio é
opticamente fino, reduzindo a Eq.3.34 a F± = j±L, através da expansão em série do termo e−τ± .
Uma forma emı́rica de estimar os regimes de opacidade óptica é através do ı́ndice espectral, que
indica a inclinação do espectro pela equação:

α =
log(F2/F1)
log(ν2/ν1)

. (3.35)

É importante ressaltar que esta descrição da transferência radiativa é válida para qualquer processo
radiativo. Estes mecanismos definem a capacidade do plasma de produzir radiação e de absorver
radiação, através dos coeficientes de emissão j e auto-absorção k, respectivamente. Estes coeficientes
podem também ser dados, em uma primeira aproximação, pela soma de coeficientes de diversos
mecanismos diferentes que produzem radiação na faixa de interesse do espectro eletromagnético.

3.3 Caracteŕısticas da radiação girossincrotrônica de explosões solares

A influência dos diversos parâmetros que regulam a radiação girossincrotrônica produzida por
uma distribuição não-térmica de elétrons foi estudada inicialmente sob a suposição de uma fonte
homogênea: os parâmetros da distribuição de part́ıculas e do meio ambiente são considerados
espacialmente constantes. A grande maioria das análises de eventos observados foi feita através
de cálculos da radiação girossincrotrônica com uma fonte homogênea. Apesar de suas limitações,
esta técnica permite estimar a intensidade do campo magnético efetivo da região emissora (COSTA;

ROSAL, 2005) e também avaliar o espectro de energia dos elétrons.

Os efeitos da auto-absorção e do meio, através do efeito Razin, têm um papel importante no
espectro da radiação girossincrotrônica, principalmente em baixas freqüências (RAMATY, 1969;
HOLT; RAMATY, 1969; DULK, 1973), alterando significativamente a forma do espectro. A região
de altas freqüências do espectro girossincrotrônico é determinada pela distribuição de part́ıculas
energéticas, e. g. Dulk e Marsh (1982). A distribuição de elétrons em energia é normalmente descrita
pela expressão:

u(E) = Anor

∫ E2

E1

E−δdE. (3.36)

A inclinação do espectro de fótons, também denominada de ı́ndice espectral α (Eq. 3.35), pode ser
relacionada com o espectro de energia dos elétrons, através da relação emṕırica (DULK; MARSH,
1982):

α = 0, 90δ − 1, 22. (3.37)

Dulk e Marsh (1982), utilizando também as equações apresentadas por Ginzburg e Syrovatskii
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(1965) para distribuições relativ́ısticas, apresentaram os espectros t́ıpicos esperados da emissão
produzida em fonte homogêneas (Fig. 3.1). Entretanto, valores para os ı́ndices espectrais diferen-
tes dos apresentados já foram observados, evidenciando a necessidade de considerar as variações
espaciais das fontes emissores.

Figura 3.1 - Espectros da emissão girossincrotrônica de fontes homogêneas, para os casos
relativ́ıstico e levemente relativ́ıstico.
FONTE: Dulk e Marsh (1982).

Observações com resolução espacial das emissões na faixa viśıvel, ultravioleta, raios-X e rádio evi-
denciaram as caracteŕısticas inomogêneas da atmosfera solar, contrariando as simplificações realiza-
das nos trabalhos citados acima. A atmosfera solar, principalmente nas regiões ativas, é estruturada
por complexos campos magnéticos. Durante uma explosão solar, acredita-se que os elétrons sejam
aprisionados pelos arcos magnéticos, onde a indução magnética e a densidade variam espacial-
mente, e logo, o espectro girossincrotrônico deve ser formado pela superposição das contribuições
de regiões com diferentes parâmetros f́ısicos e vistos sob diferentes ângulos por um observador. A
partir destes conceitos, diversos autores, interessados, além das caracteŕısticas espectrais, nas ca-
racteŕısticas espaciais da emissão, desenvolveram modelos de radiação girossincrotrônica, nos quais
tanto a densidade quanto o campo magnético variam espacialmente.

O espectro girossincrotrônico de elétrons não-térmicos foi numericamente calculado por Takakura
e Scalise (1970), Takakura (1972) e Boehme et al. (1977) utilizando um modelo de dipolo para
o campo magnético, mas com densidade espacialmente homogênea. Takakura e Scalise (1970),
Takakura (1972) encontraram um alargamento espectral devido à inomogeneidade do campo mag-
nético. Ramaty e Petrosian (1972) discutiram a possibilidade do alargamento e achatamento es-
pectral, observado em microondas por Hachenberg e Wallis (1961), ser causado pela absorção
livre-livre de elétrons não-térmicos, utilizando um modelo de fonte homogênea. No entanto, nota-
ram que este mecanismo não é suficiente para explicar os altos fluxos observados (≈ 103 sfu, sendo
que 1 sfu = 10−22Wm−2Hz−1), sendo o mecanismo girossincrotrônico não-térmico o mais provável
para a radiação observada. Lee et al. (1994) obtiveram bons resultados na análise de espectros
planos observados com o Owens Valley Solar Array (OVSA), na faixa de 1-18 GHz, utilizando um
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modelo de radiação girossincrotrônico em uma fonte com campo magnético com configuração de
dipolo simples.

Em uma análise estat́ıstica, Schoechlin e Magun (1979) encontraram os ı́ndices espectrais nas bai-
xas freqüências (região opticamente espessa do espectro) e conclúıram que são menores (espectros
mais planos) em relação aos valores previstos por qualquer modelo de fonte homogênea. Klein e
Trottet (1984), Alissandrakis e Preka-Papadema (1984), Preka-Papadema e Alissandrakis (1988)
calcularam a morfologia espacial da emissão e o espectro integrado para uma fonte inomogênea bi-
dimensional, baseada em uma estrutura dipolar simples. Estes trabalhos tiveram seu principal foco
na dependência espectral e espacial da geometria da fonte, mostrando as diferentes contribuições
da emissão dos pés e do topo do arco magnético, além da dependência da radiação observada com
o ângulo de observação.

Os modelos de radiação girossincrotrônica de explosões solares são importantes métodos para a
dedução de informações sobre a estrutura f́ısica das fontes em rádio e a distribuição das part́ıcu-
las aceleradas. Diversas caracteŕısticas destes processos já foram estudadas, no entanto, separa-
damente. Nenhuma análise foi realizada considerando a complexidade das estruturas magnéticas
coronais, recentemente observadas em raios-X e ultravioleta distante.

Recentemente, Simões e Costa (2006) apresentaram um trabalho considerando fontes emissoras
tridimensionais, estruturadas por campos magnéticos em forma de arcos e com variação espacial
de suas caracteŕısticas. Os resultados mostram espectros mais largos (́ındices espectrais menores na
região opticamente espessa do espectro), concordando com os resultados estat́ısticos de Schoechlin
e Magun (1979). Neste trabalho também foram apresentados mapas da emissão que mostram, em
geral, grandes fontes de baixas freqüências associadas ao topo dos arcos e fontes compactas em altas
freqüências, associadas aos pés dos arcos magnéticos. Estes resultados mostram as caracteŕısticas
tipicamente observadas em eventos detectados por instrumentos com resolução espacial, ressaltando
a importância da geometria e da variação espacial de intensidade dos campos magnéticos para a
emissão.
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4 DESCRIÇÃO DO MÉTODO

Neste caṕıtulo descrevemos os procedimentos utilizados para obter a distribuição espacial de uma
população de elétrons em um arco magnético, assim como para obter a radiação na banda de
microondas produzida por esta população. De maneira geral, o método consiste em: definir o arco
magnético (densidade de plasma, indução magnética e comprimento); definir a função de injeção dos
elétrons (distribuição inicial em energia e ângulo de passo, e perfil temporal); resolver a equação
cinética para elétrons no plasma magnetizado; calcular a radiação produzida por estes elétrons.
Descrevemos a seguir cada etapa deste processo.

4.1 Solução da equação cinética para elétrons em plasma magnetizado

Neste estudo, investigamos a distribuição espacial dos elétrons não-térmicos ao longo de arcos
magnéticos utilizando o código numérico fkrplk (HOLMAN et al., 2001), baseado no método de
Hamilton et al. (1990). Não discutiremos aqui os métodos numéricos para a solução da equação
de Fokker-Planck, extensamente detalhados em Hamilton et al. (1990); Porém apresentamos uma
descrição do funcionamento do programa.

4.1.1 Código numérico fkrplk

O código fkrplk, escrito em linguagem FORTRAN, permite encontrar as soluções para a função de
distribuição de elétrons com dependência em energia, ângulo de passo, posição e tempo, ou seja,
para cada intervalo de tempo e posição definidos, temos uma distribuição de elétrons em energia
e ângulo de passo. A variação espacial do campo magnético pode ser definida por um função
arbitrária, enquanto que a densidade de plasma ambiente é mantida constante no arco. Além das
rotinas de inicialização, o código consiste em cinco subrotinas, que avaliam os termos da Eq. 2.46,
referentes à posição dos elétrons, variação de energia por colisões, alterações sistemáticas do ângulo
de passo pelo espelhamento magnético, difusão dos ângulos de passo pelas colisões, e injeção de
elétrons, a cada iteração no tempo.

Neste código, os termos da Eq. 2.46 são integrados separadamente a cada passo de tempo, modi-
ficando a função f(E,µ, s, t). A estabilidade numérica é garantida através da escolha do passo de
tempo. Dados os processos f́ısicos envolvidos, as escalas de tempo são avaliadas, e a menor delas é
usada como passo de tempo. O tamanho das grades de simulação de posição, energia e ângulo de
passo foram escolhidos de acordo com os critérios definidos por Hamilton et al. (1990).

O código fkrplk considera um arco simétrico em relação ao topo, de forma que a evolução dos
elétrons é avaliada apenas para metade do arco, reduzindo o consumo computacional. Assim, os
elétrons que chegam ao final da grade espacial e não são refletidos de volta devido ao espelhamento
são retirados da simulação. Já os elétrons que retornam ao topo são refletidos de volta, como se
estivessem indo em direção ao outro extremo do arco.
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4.1.1.1 Funções de injeção no tempo

Modificamos o código original para permitir maior flexibilidade de parâmetros no perfil temporal
da função de injeção. Inclúımos três posśıveis funções de injeção, com controle também sobre sua
duração (τ) e instante do pico (t0), utilizadas na literatura: uma função parabólica, uma função
triangular e uma função exponencial (LEE; GARY, 2000), dadas por:

q1(|t− t0| ≤ τ1) = (t− t0 + τ1)(τ1 − t+ t0)/τ2
1 , (4.1)

q2(|t− to| ≤ τ2) = 1− |t− t0|/τ2 e (4.2)

q3(t) = exp(−|t− t0|/τ). (4.3)

Para normalizar as escalas de tempo das três funções, faz-se τ1 = 1, 5τ e τ2 = 2τ . As três funções são
simétricas em relação ao instante de máxima injeção t0. Embora sejam funções arbitrárias sem um
mecanismo espećıfico de aceleração associado, lembramos que a avaliação de tais mecanismos está
fora do escopo deste trabalho. Na Fig. 4.1 apresentamos as três funções de injeção e o número de
elétrons resultante destas injeções. Esta figura é uma reprodução da Fig. 4 de Lee e Gary (2000).
Na figura original, os autores apresentam a emissividade resultante em 10 GHz, contudo esta é
diretamente proporcional ao número de elétrons, e logo os resultados são equivalentes.

É interessante notar que para as três funções de injeção a diminuição gradual do número de elétrons
converge para a mesma amplitude e escala de tempo. Isto porque esta diminuição está associada
às colisões Coulomb e à razão de espelhamento (neste caso, com um cone de perdas µL = 0, 6),
que definem as condições de aprisionamento.

Estas funções de injeção não necessariamente precisam representar a escala de injeção associada
a algum mecanismo de aceleração. Warren (2006) obteve bons resultados ao analisar o “evento
Masuda”(MASUDA et al., 1994) considerando o modelo de multi-thread. Esta hipótese supõe não uma
função de injeção cont́ınua, mas diversas e pequenas regiões de reconexão magnética, que produzem
pequenos feixes de part́ıculas aceleradas/aquecidas. Portanto, estas funções podem representar
apenas o envelope total das pequenas e múltiplas injeções.

4.1.1.2 Funções iniciais de distribuição de elétrons em ângulo de passo

A quantidade de elétrons que é injetada no arco é definida pela função de injeção e pela função de
distribuição inicial S0(E,µ)

S(E,µ, s0, t) = q(t)S0(E,µ). (4.4)

Os elétrons são injetados no topo do arco s0, local mais provável considerando que a ocorrência de
reconexões magnéticas e liberação de energia com a aceleração de part́ıculas deve acontecer acima
do arco (ASCHWANDEN et al., 1996).
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Figura 4.1 - Relação entre os perfis de injeção (acima) e o número de elétrons aprisiona-
dos (abaixo). q1, q2 e q3 representam respectivamente as injeções parabólica,
triangular e exponencial.
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A função de distribuição inicial é definida como:

S0(E,µ) = f(E)g(µ) = E−δg(µ), (4.5)

onde a distribuição de elétrons é definida como uma lei de potência, com ı́ndice espectral δ, e para
a distribuição em ângulo de passo definimos três funções: isotrópica, feixe alinhado com o campo
magnético (beam), e feixe perpendicular à direção do campo (pancake). Representamos estas três
formas através da equação:

g(µ) = exp

[
−1

2

(
µ− a1

a0

)2
]
, (4.6)

onde os parâmetros a0 e a1 definem, respectivamente, a largura do feixe e a direção do feixe. Assim,
o feixe tipo beam tem a1 = 1, enquanto o feixe tipo pancake tem a1 = 0. A distribuição isotrópica
é definida como g(µ) = 1.

4.1.1.3 Definição do arco magnético

No caso da coroa solar, o raio de giro das part́ıculas ao redor das linhas de campo magnético é
muitas ordens de grandeza menor que outras escalas espaciais do problema. Assim, as part́ıculas
carregadas estão presas às linhas de campo de forma que apenas sua posição s ao longo destas
linhas é necessária para descrever a distribuição espacial.

Portanto, definimos a variação espacial da indução do campo magnético B em função da razão de
espelhamento σ, do comprimento do arco do topo ao pé Lc e da indução magnética no topo B0

através da equação:

B(s) = B0

[
1 + (σ − 1)

s2

L2
c

]
. (4.7)

Entretanto, os valores absolutos da indução magnética não são importantes para definir a posição
das part́ıculas, mas sim sua variação espacial:

dB

ds
=

2s(σ − 1)
L2
c + (σ − 1)s2

. (4.8)

Os valores absolutos do campo magnético serão relevantes para o cálculo da radiação produzida
nesta fonte. A densidade de plasma ambiente np é suposta espacialmente homogênea.
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4.1.1.4 Sáıdas do código

Ao fim da simulação, temos como resultado a função de distribuição f(E,µ, s, t), ou seja, a função
de distribuição dos elétrons em energia E e ângulo de passo µ em cada posição do arco s para cada
instante de tempo t. Apesar da função de distribuição inicial ser separável em funções da energia
e do ângulo de passo (ver Eq. 4.5), com a atuação dos processos f́ısicos considerados, a função
f(E,µ, s, t) deixa de ser separável. Ainda assim é posśıvel encontrar para cada s e t o espectro de
energia dos elétrons (Eq. 4.9) e o número de elétrons (Eq. 4.10)

u(E, s, t) =
∫ 1

−1

f(E,µ, s, t)dµ, (4.9)

N(s, t) =
∫ E2

E1

u(E, s, t)dE. (4.10)

A partir destas informações, é posśıvel calcular a radiação produzida pela população de elétrons.

4.1.2 Testes do código numérico fkrplk

Após as alterações necessárias no código, verificamos se sua integridade original foi mantida reali-
zando alguns testes. Reproduzimos com sucesso as Figuras 2, 3 e 4 de (HAMILTON et al., 1990). A Fig.
4.2 avalia as rotinas de cálculo dos termos de variação de energia e difusão de ângulo de passo dos
elétrons em uma fonte homogênea. A dependência da densidade de plasma está relacionada com o
tempo t pela variável y (dy = cdt/λ0). A função de injeção neste caso é S = E−3(2µ4−µ2+1/8)δ(t),
onde δ(t) é a função delta de Dirac. O quadro superior mostra a evolução do espectro de energia
(integrado em ângulo de passo) e no quadro inferior temos a evolução da distribuição em ângulo de
passo para elétrons com E = 111 keV e E = 1038 keV. Os elétrons de menor energia são isotropi-
zados mais rapidamente e perdem mais energia do que os elétrons de alta energia (Dµµ ∝ β−3γ−2

e Ė ∝ β−1).

Com a convergência do campo, o ângulo de passo dos elétrons aumenta conforme se aproximam dos
pontos de convergência, ou seja, dos pés do arco. Elétrons com ângulos de passo suficientemente
altos ficam aprisionados até perderem sua energia por colisões, ou sofrerem difusão para ângulos
de passo menores, de modo que alcancem os pés do arco e precipitem na cromosfera. Na Fig. 4.3
apresentamos a reprodução das Figs. 3 e 4 de Hamilton et al. (1990), para o caso de convergência
de campo magnético, mas sem o plasma de fundo, para avaliar as rotinas de posição e espelhamento
magnético. A função de injeção neste caso é S = δ(E − E0)δ(t) exp(−s2/s2

t ) exp[−(µ − µ1)2/µ2
0],

com E0 = 1 MeV, st = 5×107 cm, µ1 = cos(40o) e µ0 = cos(10o). A Fig. 4.3a mostra a propagação
dos elétrons injetados instantaneamente no topo do arco. Elétrons com diferentes ângulos de passo
viajam em diferentes velocidades (v = µβc) de maneira que a distribuição inicial se alarga no
espaço com o tempo. A Fig. 4.3b mostra a distribuição em ângulos de passo (integrada no espaço)
e evidencia como o feixe inicial se aproxima de µ = 0 (reflexão pelo espelho magnético) e é então
refletido de volta (µ negativos).
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Figura 4.2 - Reprodução da Fig. 2 de Hamilton et al. (1990), mostrando (a) a evolução
do espectro de energia e (b) da distribuição em ângulo de passo de elétrons
de 111 keV e 1039 keV, em uma fonte espacialmente homogênea. No segundo
quadro, os instantes y = 0; 0, 05; 0, 2 e 0, 5 estão representados pelos śımbolos
�, + e ∗, respectivamente.
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Figura 4.3 - Reprodução das Figs. 3 e 4 de Hamilton et al. (1990). a) deslocamento e
alargamento da população de elétrons devido à suas difernetes velocidades
µβc, nos instantes t = 0; 0, 01; 0, 03; 0, 05 e 0, 07; b) Evolução da distribuição
em ângulo de passo dos elétrons devido ao espelhamento magnético.

4.2 Cálculo da emissão em microondas

Em trabalhos anteriores (SIMÕES; COSTA, 2006) desenvolvemos uma nova versão do chamado código
Ramaty (RAMATY, 1969; RAMATY et al., 1994), incluindo os termos que permitem a avaliação de
distribuições anisotrópicas em ângulo de passo e alterando o método de integração numérica para o
método Gauss-Legendre, mais robusto e preciso. Para diferenciar do código Ramaty, chamaremos
esta nova versão de código gyrosync.

O código gyrosync obtém os coeficientes de emissão (Eq. 3.21) e auto-absorção (Eq. 3.22) da
radiação girossincrotrônica através da integração numérica da Eq. 3.25. Os parâmetros de entrada
são as funções de distribuição dos elétrons em energia u(γ) e ângulo de passo g(φ), e a definição
dos parâmetros da fonte, intensidade do campo magnético B, ângulo de visada do observador θ e
a densidade de plasma np, relevante para a avaliação da supressão Razin (Eq. 3.31).

O formalismo apresentado por Ramaty (1969) é baseado na suposição desta separação das com-
ponentes do momentum dos elétrons em uma função de distribuição em energia e uma função de
distribuição em ângulos de passo

f(E,µ) = u(E)g(µ). (4.11)

Como comentamos anteriormente, as distribuições f(E,µ, s, t) não são separáveis em duas funções,
uma com dependência em energia e outra em ângulo de passo. Para poder calcular a radiação
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produzida pela f(E,µ, s, t), utilizando o formalismo completo (e portanto supondo a separação da
dependências das componentes do momentum), optamos por calcular os coeficientes de emissão
e auto-absorção para bandas estreitas de energia, e utilizando a distribuição em ângulo de passo
correta para cada banda. Os coeficientes de cada freqüência são então somados. Dessa maneira,
a função de distribuição em energia é considerada como uma composição de funções em lei de
potência, definidas pelos pontos de energia na grade. Exemplificando, ao invés do cálculo ser feito
para toda a banda de energia (50 keV a 2 MeV), com apenas uma distribuição em ângulo de
passo para todos os elétrons, calculamos os coeficientes para bandas de, por exemplo, 50 a 55 keV,
utilizando a distribuição de ângulo de passo desta banda de energia. O cálculo continua seguindo
bandas estreitas de energia (55 a 60 keV, 60 a 65 keV, etc) e os coeficientes girossincrotrônicos de
cada freqüência são somados no final, completando toda a banda de energia da distribuição.

Outra modificação necessária no código gyrosync veio da dificuldade de se encontrar funções ma-
temáticas simples que representassem bem as distribuições. Apesar de as funções injetadas terem
formas conhecidas (lei de potência e gaussiana, para energia e ângulo de passo, respectivamente), a
evolução da distribuição f sob os efeitos de colisões Coulomb e espelhamento magnético, ao longo
das iterações temporais, as modifica de maneira que não podem ser representadas por funções
matemáticas simples que se apliquem a todos os casos. Utilizamos então os valores numéricos para
estas distribuições e métodos numéricos para encontrar as derivadas destas onde necessário, por
exemplo na Eq. 3.25.

Comparamos os resultados do nosso código original com os do novo código e erros maiores que 2%
aparecem apenas em ν/νb < 2, com θ = 10o (Fig. 4.4a). Para valores de θ maiores, os erros são
despreźıveis (Fig.4.4b).

Figura 4.4 - Comparação entre o código original (linha cont́ınua) e o novo código modifi-
cado (�), para (a) θ = 10o e (b) θ = 85o. O erro (linha tracejada) mostra-se
praticamente despreźıvel.
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O novo código permite que se avalie qualquer tipo de distribuição em energia e ângulo de passo
sem um aumento significativo no custo em tempo computacional.

4.2.1 Transferência Radiativa

Desenvolvemos um novo método para caracterizar a estrutura magnética tridimensional, que per-
mite calcular a transferência radiativa e obter os mapas de emissão em microondas.

O arco magnético é descrito utilizando uma geometria semi-circular e pode ser posicionado em
latitude e longitude heliográficas, além do que chamamos de ângulo de inclinação (em relação à
normal ao plano onde estão os pés do arco) e ângulo de azimute (rotação do arco em relação ao
equador solar). Dada a posição, calculam-se os ângulos entre a direção de cada setor do arco e a
direção do observador. Este ângulo de visada é usado no cálculo da radiação microondas. Estes
elementos estão representados na Fig. 4.5.

Figura 4.5 - Representação do modelo de arco magnético e seus parâmetros geométricos.

Com o arco definido e posicionado, definem-se seu raio principal e o raio da secção transversal.
Utilizamos então um volume de Lx × Ly × Lz voxels (elementos de volume) que será preenchido
de acordo com a geometria definida, e obtemos a posição (x, y, z) de cada voxel de cada setor do
arco. O valor Lx = Ly = Lz = 64 para a definição do volume foi a melhor escolha por ter a melhor
relação em uso de recursos computacionais e resolução espacial.

Com a definição da geometria e calculada a evolução da função de elétrons f(E,µ, s, t), calculam-
se os coeficientes de emissão jν(s, t) e auto-absorção kν(s, t) da radiação girossincrotrônica para
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cada freqüência ν escolhida através do código gyrosync. Cada setor do arco com dimensão ∆L é
preenchido com os coeficientes de acordo com as coordenadas (x, y, z). Então, para cada freqüência
ν e para cada instante de tempo t calcula-se a transferência radiativa na fonte tridimensional,
através da equação

Iν(x, y) =
z=0∑
Lz

jν(x, y, z)
kν(x, y, z)

{1− e−kν(x,y,z)∆L}+ Iν(x, y, z − 1)e−kν(x,y,z)∆L. (4.12)

A Eq. 4.12 representa a transferência radiativa através da dimensão z, orientada em direção ao
observador, resultando em um mapa da intensidade de radiação Iν(x, y, t). A densidade de fluxo
Fν(x, y, t) é obtida multiplicando cada pixel da imagem pelo seu ângulo sólido Ω (Eq. 4.13), e para
obter a densidade de fluxo total basta somar todos os pontos do mapa, ou seja,

Fν(x, y, t) = Iν(x, y, t)Ω. (4.13)

Um diagrama representativo da geometria do cálculo da transferência radiativa pode ser visto na
Fig. 4.6.

Figura 4.6 - Representação do cálculo da transferência radiativa através do arco magné-
tico.
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5 ESTUDO DA DINÂMICA E PRODUÇÃO DE RADIAÇÃO DOS

ELÉTRONS

Neste Caṕıtulo, apresentamos a aplicação do método descrito anteriormente em diversos casos com
diferentes injeções e parâmetros da fonte. Apresentamos os resultados e a avaliação da dependência
da evolução dos elétrons em função da razão de espelhamento σ do arco, da densidade de plasma
local e da função de distribuição em ângulos de passo injetada (Tabela 5.1). Realizamos os cálculos
para o arco localizado em duas posições heliográficas, no limbo (07oS 89oW) e no disco solar (20oS
45oW) para verificar os efeitos da geometria. O arco foi posicionado com um ângulo de inclinação
de 20o em relação à vertical local e 50o de rotação em relação ao equador solar.

5.1 Análise da evolução da população de elétrons

Na Fig. 5.1 mostramos o total de elétrons aprisionados, com valores normalizados pelo número
total de elétrons injetados, para cada um dos casos da Tabela 5.1. A linha tracejada indica o
número de elétrons injetados enquanto as curvas azul, preta e vermelha indicam respectivamente
as injeções beam, isotrópica e pancake. Em todos os casos a injeção isotrópica mostra-se como a
situação intermediária de aprisionamento eletrônico entre a injeção alinhada ao campo (beam) e a
injeção ortogonal ao campo magnético (pancake).

O efeito do aprisionamento magnético é evidente quando observamos as Fig. 5.1a (campo magnético
constante) e Fig. 5.1b (σ=2). Nestes casos, a densidade de plasma np não é suficientemente alta para
afetar a distribuição. O tempo de difusão td(10keV) ≈ 3 s é maior que o tempo de deslocamento
dos elétrons no arco (t < 1 s) , ou seja, temos o caso de difusão fraca. Assim, os elétrons com
ângulos de passo iniciais dentro do cone de perdas precipitam quase imediatamente, enquanto o
restante dos elétrons é lentamente desviado para o cone de perdas. Para σ = 2, o cone de perdas
é φ0 = 45o e como apenas os elétrons com φ > φ0 ficam aprisionados, o feixe beam perde cerca

Tabela 5.1 - Definição dos parâmetros de cada caso estudado.

Caso razão de espelhamento σ densidade de plasma np feixe injetado
a 1 109cm−3 beam
b 1 109cm−3 pancake
c 1 109cm−3 isotrópico
d 2 109cm−3 beam
e 2 109cm−3 pancake
f 2 109cm−3 isotrópico
g 1 1010cm−3 beam
h 1 1010cm−3 pancake
i 1 1010cm−3 isotrópico
j 2 1010cm−3 beam
k 2 1010cm−3 pancake
l 2 1010cm−3 isotrópico
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Figura 5.1 - Número total de elétrons aprisionados para diferentes configurações da fonte e
do feixe injetado (beam, em azul; pancake, em vermelho; isotrópico, em preto).
O número de elétrons injetados é indicado pela linha tracejada. (a) Razão de
aprisionamento σ = 1 e densidade de plasma np = 109cm−3, (b) σ = 2 e
np = 109cm−3, (c) σ = 1 e np = 1010cm−3 e (d) σ = 2 e np = 1010cm−3.
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de 75% dos elétrons, enquanto o feixe pancake perde apenas 22%, logo o feixe pancake acumula
mais elétrons. Sem o aprisionamento magnético (Fig. 5.1a) a evolução do número de elétrons no
arco segue a função de injeção, e a redução do número de elétrons no arco depende da componente
da velocidade dos elétrons µβc na direção do campo. Esta velocidade é menor no caso pancake,
permitindo maior acúmulo de part́ıculas e o arco se esvazia mais lentamente. Esta situação pode ser
verificada através da evolução da distribuição em ângulo de passo dos elétrons. Na Fig. 5.2 temos
essas distribuições (normalizadas) para elétrons de 10 keV no topo do arco, em três instantes da
simulação. Na Fig. 5.2a, a distribuição inicialmente alinhada com o campo (µ = 1) perde grande
parte dos elétrons, restando apenas os elétrons com baixas velocidades longitudinais (µ = 1). No
caso do feixe pancake (Fig. 5.2b), os pouco elétrons alinhados com o campo se perdem e o restante
dos elétrons se mantém no arco por mais tempo. No caso com aprisionamento magnético (Fig.
5.2c), os elétrons aprisionados no arco após a injeção tendem a uma distribuição mais larga, com
“cortes” no ângulo do cone de perdas. Pela difusão dos ângulos de passo, essa distribuição vai se
aproximando de uma distribuição isotrópica, perdendo elétrons no cone de perdas e esvaziando o
arco.

Figura 5.2 - Evolução da distribuição em ângulo de passo (normalizada), para elétrons
de 10 keV no topo do arco, nos instantes t = 0, 15, 0, 50 e 1, 00 segundos. Os
parâmetros da fonte e o tipo de injeção estão indicados nos quadros. As linhas
tracejadas em (c) indicam o ângulo limite do cone de perdas para σ = 2.

Sob o forte efeito de colisões, os elétrons são termalizados e/ou precipitam rapidamente, de modo
que o número total aprisionado seja menor que 40% do total injetado nestas simulações. Mesmo com
os diferentes feixes injetados, a evolução do número de elétrons aprisionados é muito semelhante
em todos os casos com densidade de plasma np = 1010 cm−3 (Fig. 5.1c e 5.1d).

Os regimes de difusão de ângulos de passo podem ser estendidos para avaliar a perda de energia
dos elétrons devido às colisões com o plasma. Pelas Eqs. 2.31 e 2.32 (variação de energia e direção),
tem-se que a escala de tempo da variação de energia é duas vezes maior do que a escala de difusão
(td = 0.5tE) (MELROSE; BROWN, 1976). Isso porque enquanto a difusão ocorre com colisões com
prótons e elétrons do ambiente, variações de energia relevantes apenas ocorrem em colisões elétron-
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elétron (supondo um plasma de hidrogênio totalmente ionizado). Portanto, no regime de difusão
fraca, também não haverá perda substancial de energia. Entretanto, como o regime de difusão
depende da energia dos elétrons, e da sua direção (que define o tempo de vôo do elétrons até o
ponto de espelhamento/precipitação) ambos regimes de difusão podem estar presentes. Na Fig. 5.3
temos a escala de tempo de aprisionamento em função da energia dos elétrons, além das escalas
de tempo de difusão td e de deslocamento tc. Para uma baixa densidade de plasma (log(np) = 9),
elétrons com E < 50 keV e velocidade longitudinal baixa (µ ≈ 0) têm tc > td, ou seja, regime de
difusão forte, e sofrem variação significativa de energia e direção. O restante dos elétrons estão sob
o regime de difusão fraca, e sofrem poucas alterações devido às colisões. Para log(np) = 10, o limite
de energia para a difusão forte sobe para E < 200 keV. Parte desses elétrons pode perder energia
suficiente de forma que são perdidos para o plasma ambiente, ou “termalizados”, antes de alcançar
os pés do arco. Usando a Eq. 2.41, e considerando a densidade de plasma homogênea, chega-se a
seguinte equação

Lstop =
µ0

3C
E2

0 ≈
1017µ0E

2
0

np
, (5.1)

que é uma estimativa da distância percorrida por um elétron de energia e direção iniciais E0 e µ0

até ser efetivamente “parado” ou termalizado. A partir desta equação, vemos que para log(np) = 9
apenas elétrons com E ≈ 10 keV e µ ≈ 0 são termalizados ainda no arco. Para log(np) = 10,
mostramos a distância percorrida pelos elétrons até sua termalização na Fig. 5.4. Os contornos
mostram as posições do arco onde os elétrons são termalizados, para um arco com distância do
topo ao pé de L = 109 cm.

Apenas os elétrons de baixa energia são termalizados e o número de part́ıculas nessa faixa de
energia é mantido pelos elétrons de energias médias, que têm sua energia reduzida pelas colisões
com o plasma, mas sem ocorrer termalização. Os elétrons de alta energia (principais emissores de
microondas) estão no regime de difusão fraca, portanto não sofrem perda de energia substancial
e são lentamente desviados para o cone de perdas. Na Fig. 5.5 temos a distribuição de ângulos
de passo de elétrons no topo do arco (normalizada), com energias de E =10, 90 e 830 keV, para
injeção beam e pancake no caso de log(np) = 10 e σ = 2, em t = 1, 0 seg. Enquanto os elétrons de
10 keV são difundidos para dentro do cone de perdas (|µ| > 0, 7), elétrons com energias maiores
permanecem aprisionados, com |µ| > 0, 7. Logo, estes elétrons têm uma baixa taxa de precipitação,
proporcional à taxa de difusão, de forma que a emissão HXR é pequena, possivelmente abaixo do
limite de detecção dos instrumentos de observação atuais.

Como se pode observar na Fig. 5.6, o espectro de energia dos elétrons praticamente não é alterado
em nenhum dos casos simulados. Apenas com densidade de plasma np = 1010cm−3, após o término
da injeção, o espectro apresenta um “endurecimento” na faixa E < 50keV, como mostrado na
Fig. 5.6b. Os elétrons são termalizados ou são rapidamente desviados para o cone de perdas, e
escapam do aprisionamento magnético, causando a modificação no espectro. Evidentemente, isto
é um efeito direto da taxa de colisões, que é dependente da energia (td ∝ E−3/2). Com o aumento
da densidade de plasma, a energia de transição, onde o espectro de elétrons é endurecido pelas
colisões, também aumentará. Este efeito fica ainda mais evidente quando avaliamos o número de
elétrons aprisionados em diferentes energias. Na Fig. 5.7 mostramos a evolução do número total
de elétrons no arco com E = 10, 47 e 533 keV, para o caso com σ = 2, np = 1010 cm−3, para
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Figura 5.3 - Escalas de tempo de aprisionamento de elétrons, em função de colisões com
o plasma ambiente. Onde tc < td há difusão fraca, e onde tc > td há difusão
forte.
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Figura 5.4 - Distância percorrida por elétrons até a termalização, para um arco com Lc =
109 cm.
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Figura 5.5 - Distribuição em ângulo de passo para elétrons de E =10, 90 e 830 keV, no
topo do arco, t = 1, 00 s, para a fonte de σ = 2 e np = 1010cm−3, com injeção
beam (a) e pancake (b). Os elétrons de menor energia são desviados para
dentro do cone de perdas (linha tracejada), enquanto os elétrons de maior
energia ficam aprisionados por mais tempo.

os três tipos de injeção em ângulo de passo. Enquanto os elétrons de 10 keV são rapidamente
precipitados/termalizados, os elétrons de maiores energias ficam aprisionados por mais tempo, e o
número de elétrons com E > 533 keV quase não é alterado. Nota-se que o tipo de anisotropia de
ângulo de passo da injeção praticamente não altera a evolução destes números.

Como podemos ver na Fig. 5.8, durante a injeção (t = 0, 5 s), a distribuição espacial é semelhante
em todos os casos. Isso porque a injeção comanda a distribuição, colocando sempre novos elétrons no
topo do arco. Entretanto, a forma da distribuição dos ângulos de passo tem um papel importante na
distribuição espacial. Com uma injeção ortogonal ao campo, os elétrons terão baixas velocidades
longitudinais, e se mantém no topo do arco por mais tempo. Por outro lado, com uma injeção
alinhada ao campo, os elétrons se distribuem rapidamente pelo arco.

A densidade de plasma também é um fator importante, já que as colisões tendem a isotropizar
os ângulos de passo, modificando as condições de aprisionamento. Pode-se notar que com uma
densidade mais alta (Fig. 5.8c e 5.8d), a distribuição espacial torna-se mais homogênea do que com
uma menor densidade ambiente (Fig. 5.8b).

Como esperado, um aprisionamento magnético com σ = 2 é suficiente para criar um gradiente na
distribuição espacial (Fig. 5.8a e 5.8b). Essa distribuição não-homogênea pode manter-se após o
término da injeção se a taxa de difusão for baixa, porém, de modo geral, a distribuição espacial
tende a tornar-se homogênea.
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Figura 5.6 - Evolução do espectro de energia dos elétrons aprisionados (integrados em
ângulo de passo e no espaço), nos casos de densidade de plasma baixa (a) e
alta (b). O espectro é modificado pelas colisões apenas abaixo de 50 keV (os
valores de δ foram obtidos para E > 50 keV).

Figura 5.7 - Evolução do número de elétrons no arco em diferentes energias, para o caso
com σ = 2, np = 1010 cm−3, para os três tipos de injeção em ângulo de passo:
beam (à esquerda) , pancake (centro), isotrópico (à direita).
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Figura 5.8 - Distribuição espacial dos elétrons no arco magnético, normalizada pelo nú-
mero total injetado, em t = 0, 5s (linhas cont́ınuas) e t = 1, 0s (linhas traceja-
das), para injeções tipo beam (azul), pancake (vermelho) e isotrópica (preto).
Os parâmetros da fonte estão indicados nos quadros.
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5.2 Análise da emissão em microondas

5.2.1 Análise Morfológica

Nas Figs. 5.9 e 5.10 mostramos os mapas de emissão, para o instante de máxima emissão de cada
caso, obtidos para a fonte posicionada no limbo e disco solar, respectivamente. A escala de cores
mostra a emissão em 9,4 GHz, enquanto os contornos (a 30, 50, 70 e 90% do máximo) mostram
a emissão em 35 GHz. A emissão em 17 GHz é espacialmente semelhante à emissão em 35 GHz
em todos os casos analisados. Na Fig. 5.11 apresentamos a distribuição espacial dos elétrons ao
longo do arco nos instantes de máximo em cada caso. Os efeitos do aprisionamento magnético e da
direção do feixe injetado ficam evidentes verificando-se o número total de elétrons em cada setor do
arco. Nos casos com σ = 2, a emissão em 9,4 GHz apresenta-se no topo do arco por dois motivos
principalmente: há maior concentração eletrônica e a emissão nesta freqüência é mais eficiente
para o valor de campo magnético no topo do arco (B = 500 G, ν/νB ≈ 6) do que nos pés do arco
(B = 1000 G, ν/νB ≈ 3). Já nos casos σ = 1, o local de maior emissão depende principalmente da
região de maior concentração de elétrons, em nossas simulações, o topo do arco, onde os elétrons
são injetados. A emissão em maiores freqüências (representadas nas Figs. 5.9 e 5.10 pela emissão
em 35 GHz) tem uma variação espacial maior, uma vez que os pés do arco têm maior eficiência
de emissão (6 ≤ ν/νB ≤ 30) do que o topo (12 ≤ ν/νB ≤ 60), mas os elétrons se concentram
mais no topo do arco. Com a injeção beam, os elétrons preenchem o arco de forma um pouco mais
homogênea do que com as injeções pancake e isotrópica, e podemos ver que a emissão vinda dos
pés do arco (Fig. 5.9d e 5.9j). Nos outros casos, a emissão concentra-se no topo do arco, dada a
maior densidade eletrônica nesta região do arco. Para a fonte no disco solar (Fig. 5.10d e 5.10j)
apenas vemos o brilho no pé mais a leste devido ao ângulo de visada ser maior nesta região do que
no pé oeste.

5.2.2 Análise Espectral

Avaliamos nesta seção as caracteŕısticas espectrais dos casos simulados. Os parâmetros espectrais
encontrados estão nas Tabelas 5.2 e 5.3, para as fontes no limbo e no disco solar, respectivamente.
Todos os casos têm seu máximo de emissão um pouco após o instante de injeção máxima (t = 0, 5s).
Os casos com aprisionamento magnético têm seu pico em ≈ 0, 3 s após o máximo de injeção devido
ao seu efeito acumulativo. Apesar do alto número total de elétrons injetados (Ntot = 1034) e da
intensidade do campo magnético (B = 500 G), nos casos com σ = 1 não há acúmulo suficiente de
elétrons para produzir um alto fluxo, não passando de 100 sfu.

A freqüência de pico claramente reflete o número total de elétrons no arco e o valor do campo
magnético médio da fonte. Nos casos com B constante, não há aprisionamento de elétrons, e assim
a freqüência de pico não passa de 9,4 GHz. Dado o nosso modelo simplificado para a estrutura
geométrica, a evolução da freqüência de pico comporta-se como nos modelos homogêneos, ou seja,
esta varia proporcionalmente com o número de elétrons presentes no arco.

O ı́ndice espectral opticamente fino αfino, tomado aqui entre 35 e 80 GHz, pode ser bem correlaci-
onado com o ı́ndice espectral de energia δ dos elétrons pela equação de Dulk e Marsh (Eq. 3.37).
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Figura 5.9 - Mapas de emissão alculada da fonte no limbo, no instante de máximo de cada
caso.
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Figura 5.10 - Mapas de emissão calculada da fonte no disco solar, no instante de máximo
de cada caso.
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Figura 5.11 - Distribuição espacial de elétrons ao longo do arco no instante do máximo da
emissão.
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Tabela 5.2 - Parâmetros espectrais das simulações da emissão para fonte no limbo.

caso tpeak [s] νpeak[GHz] αesp αfino Fpeak [sfu] Ntot × 1030

a 0,58 < 9, 4 – 3,5 38 7,53
b 0,74 9, 4 0,97 3,0 101 19,16
c 0,70 9, 4 1,00 2,9 108 25,41
d 0,81 17 1,69 2,6 322 78,60
e 0,89 17 1,71 2,9 286 273,20
f 0,81 17 1,79 2,7 547 297,43
g 0,58 < 9, 4 – 3,5 31 4,13
h 0,70 9, 4 0,49 3,0 58 6,85
i 0,66 9, 4 0,63 2,9 68 10,01
j 0,74 9, 4 1,70 2,6 231 31,37
k 0,81 9, 4 1,73 2,8 209 47,59
l 0,78 17 1,84 2,7 296 67,98

Simões e Costa (2006) demonstraram que a estrutura tridimensional da fonte de fato não altera
esta relação. Em todos os casos, utilizamos o valor δ = 4 para definir a injeção, e este valor mantém-
se aproximadamente constante durante a evolução dos elétrons pelo arco (para E > 50 keV). A
comparação entre os valores de δ da distribuição de elétrons e o valor inferido pela equação de
Dulk e Marsh, resulta em valores com erros menores que 20%. Nas Figs. 5.12 e 5.13 apresentamos
os espectros da emissão no instante de máximo de cada caso.

O ı́ndice espectral opticamente espesso αesp mostra-se, em todos os casos, menor do que o valor
esperado para fontes homogêneas (αhomog ≈ 2, 9 ± 0, 1, ou ver Fig. 3.1). Isto se deve à variação
espacial da fonte emissora (TAKAKURA; SCALISE, 1970; TAKAKURA, 1972; SCHOECHLIN; MAGUN,
1979; KLEIN, 1984; SIMÕES; COSTA, 2006).
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Figura 5.12 - Espectro da emissão calculada no pico da fonte no limbo solar.
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Figura 5.13 - Espectro da emissão calculada no pico da fonte no disco solar.
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Tabela 5.3 - Parâmetros espectrais das simulações da emissão para fonte no disco solar.

caso tpeak [s] νpeak[GHz] αesp αfino Fpeak [sfu] Ntot × 1030

a 0,62 < 9, 4 – 3,5 35 7,53
b 0,74 9, 4 1,02 2,9 99 19,16
c 0,70 9, 4 1,00 2,8 101 25,41
d – −− – 2,6 – 78,60
e 0,89 17 1,74 2,7 518 273,20
f 0,81 17 1,82 2,7 628 297,43
g 0,62 < 9, 4 – 3,5 29 4,13
h 0,66 9, 4 0,76 2,9 66 6,85
i 0,66 9, 4 0,78 2,8 71 10,01
j 0,74 9, 4 1,75 2,7 221 31,37
k 0,78 17 1,87 2,7 268 47,59
l 0,78 17 1,93 2,7 352 67,98
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6 APLICAÇÃO DO MÉTODO NA ANÁLISE DE UM EVENTO SO-

LAR

6.1 Observações

Analisamos a explosão solar que ocorreu em 24 de Agosto de 2002, com ińıcio às 00:57 UT. O
evento ocorreu no limbo solar, na região ativa NOAA 0069, na posição heliográfica 02oS81oW.
Sua classificação GOES (Geostationary Operational Environmental Satellite) pelo fluxo de raios-X
moles atingiu a marca X3.1, e produziu posteriormente eventos rádio Tipo II e Tipo IV, além
de uma CME (RAYMOND et al., 2003) que produziu um evento SEP (Solar Energetic Particles)
(TYLKA et al., 2005).

A emissão em microondas foi detectada pelos instrumentos japoneses NoRP, que observa o fluxo
total e a polarização circular da emissão em sete freqüências de 1 a 80 GHz, e NoRH, capaz
de mapear a emissão espacial em 17 e 34 GHz. Na Fig. 6.1 mostramos o fluxo detectado pelo
NoRP, onde se observa uma boa correlação entre as estruturas temporais nas freqüências acima
de 3,8 GHz, indicando que a mesma população eletrônica é responsável por esta radiação. Não
consideraremos as emissões em 1, 2 e 3,8 GHz. Apesar de existir alguma correlação nas estruturas
temporais com as freqüências mais altas, outros mecanismos de radiação devem estar presentes, e
estamos interessados em avaliar a radiação girossincrotrônica dos elétrons não-térmicos.

A emissão inicial em HXR foi detectada pelo RHESSI (até 00:58 UT). Entretanto, durante o
resto do evento, o campo de visão do satélite foi obstrúıdo pela Terra. Apesar disso, foi posśıvel
sintetizar os mapas de emissão nas bandas de energia de fótons 6–12, 12–25 e 25–50 keV, através
do algoritmo PIXON, na fase inicial do evento. A emissão nestas bandas de energia mostra uma
configuração semelhante ao “evento Masuda”, com brilhos nos pés do arco e no topo (Fig. 6.2).

6.1.1 Estrutura espacial da fonte emissora

A morfologia das fontes obtidas pelo NoRH mostram uma estrutura em arco bem definida, es-
pecialmente em 34 GHz, como podemos identificar na Fig. 6.3. Os contornos em linha cont́ınua
indicam a emissão em 17 GHz e os contornos em linha tracejada indicam a emissão em 34 GHz,
a 30%, 50% e 70% do máximo da emissão no momento. Este evento apresenta caracteŕısticas es-
paciais similares às do “evento Masuda” (MASUDA et al., 1994), onde são identificadas emissões
distintas nos pés e no topo do arco. Os modelos de emissão girossincrotrônica de elétrons em um
arco magnético (ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1984; SIMÕES; COSTA, 2006)
mostram que a emissão opticamente fina aparece apenas nos pés do arco. Estes modelos não levam
em conta a distribuição espacial dos elétrons ao longo do arco magnético, portanto a emissão mais
intensa se dá nas regiões onde o campo magnético é mais intenso. Entretanto, as observações do
NoRH de eventos com fontes extensas, onde estruturas de arco são identificadas, têm mostrado
contradições com esses modelos (MELNIKOV et al., 2002b; MELNIKOV et al., 2002a; MELNIKOV et al.,
2002c; MELNIKOV et al., 2005). Melnikov et al. (2002c) analisaram quatro eventos, dos quais três
localizados no disco solar e um no limbo leste, e todos apresentaram uma fonte opticamente fina no
topo do arco em 17 e 34 GHz. Incluindo o evento que analisaremos aqui, localizado no limbo oeste,
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Figura 6.1 - Perfis temporais da emissão em rádio nas freqüências do NoRP e em raios-
X observado pelo GOES do evento ocorrido em 24 de Agosto de 2002. As
linhas verticais indicam os seis picos principais que ocorrem durante o evento,
indicados por P1, P2, P3, P4, P5 e P6. Possivelmente, cada pico indica uma
nova injeção de part́ıculas na fonte.
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Figura 6.2 - Mapas de emissão em raios-X no ińıcio do evento (00:53:30 a 00:54:00 UT)
nas bandas de 6–12,12–25 e 25–50 keV de raios-X, detectados pelo satélite
RHESSI.

podemos excluir efeitos de projeção geométrica como causa da fonte no topo do arco. Melnikov
e colaboradores ainda mostram que, no momento do máximo do evento, a fonte no topo é mais
intensa do que as fontes nos pés do arco.

A estrutura se mantém durante todo o evento, ocorrendo uma pequena diminuição no raio deste
arco entre 00:53 e 01:02 UT, e uma expansão do arco após este instante (LI; GAN, 2005). A contração
do arco, também já observada em raios-X em outros eventos (SUI; HOLMAN, 2003; SUI et al., 2004),
pode estar relacionada com processos de reconexão magnética (CHEN et al., 1999b; CHEN et al.,
1999a). Apesar da emissão mais intensa terminar após às 01:30 UT, os arcos em 17 e 34 GHz ainda
podem ser identificados até às 04:30 UT. Estes arcos pós-evento e sua emissão remanescente foram
estudados por Karlický (2004).

Os arcos observados em microondas coincidem com um arco detectado em EUV pelo TRACE,
próximo ao instante do máximo do evento (Fig. 6.3). Por estar muito próxima ao limbo solar,
os dados de magnetogramas fotosféricos não são úteis para verificar a distribuição magnética da
região ativa.

6.2 Evolução temporal

A emissão em microondas tem uma duração total de aproximadamente trinta minutos, mas as
estruturas temporais impulsivas aparecem apenas nos dez primeiros minutos do evento. Neste
intervalo, identificamos seis picos impulsivos principais que compõem a fase impulsiva completa do
evento, mostrados na Fig. 6.1. Estes picos estão presentes na emissão de 9,4, 17 e 35 GHz, embora
alguma correlação pode ser vista na emissão em 1 e 3,8 GHz. A sensibilidade na detecção em 80
GHz não permite identificar as seis estruturas, mas o envelope gradual da emissão é semelhante às
outras freqüências. Possivelmente, cada pico indica uma nova injeção de part́ıculas na fonte.

A evolução morfológica da fonte mostra uma boa correlação com os picos P1 a P6 indicados na
Fig. 6.1. Na Fig. 6.4 apresentamos os mapas de brilho observados em 17 GHz (contornos) e 34 GHz
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Figura 6.3 - Posição e geometria do arco da região emissora detectado em ultravioleta pelo
TRACE, e sua emissão em 17 (linha cont́ınua) e 34 GHz (linha tracejada),
no instante próximo ao máximo do evento.
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(escala de cinza), para os instantes anteriores de cada pico (a) e no instante do pico (b). Em quase
todo o evento, a fonte apresenta uma forte emissão em 17 GHz na parte mais alta do arco e apenas
em P5 e P6 aparece uma emissão associada diretamente ao pé sul do arco. No quadro P1a ainda
podemos identificar a emissão girorressonante em 17 GHz no pé sul. Para 34 GHz, notamos um
padrão diferente. Nos instantes antes do máximo de cada pico, a fonte principal aparece no topo
do arco, e com o aumento do fluxo, aparece também uma fonte no pé sul. Este padrão se repete a
cada pico do evento.

6.3 Interpretação do evento

6.3.1 Regime de opacidade óptica

O ı́ndice espectral entre 17 e 34 GHz durante todo o evento é próximo de zero, enquanto um
ı́ndice mais mole (mais inclinado) é observado entre 34 e 80 GHz. Levantamos outros eventos
onde é posśıvel identificar a estrutura em arco nos mapas do NoRH, ou seja, com fontes extensas
resolvidas. Conseguimos identificar mais 6 eventos com essa caracteŕıstica, e na maior parte deles,
o espectro também mostra as mesmas caracteŕısticas do evento de 24 de Agosto de 2002. Os
ı́ndices espectrais destes eventos estão apresentados na Tabela 6.1, onde αesp é o ı́ndice espectral
opticamente espesso, α1 é o ı́ndice espectral opticamente entre 17 e 35 GHz, e α2 é o ı́ndice espectral
opticamente fino, entre 35 e 80 GHz.

Dos seis eventos que encontramos, todos apresentam um ı́ndice espectral “duro” entre 17 e 35 GHz
(α1). Em três desses eventos (eventos 2, 3 e 6), onde também é detectada emissão em 80 GHz,
o ı́ndice espectral entre 35 e 80 GHz (α2) é efetivamente mais “mole” (α1 > α2), como ocorre no
evento que analisamos aqui. Tipicamente, considera-se que as freqüências onde o ı́ndice espectral é
menor do que zero tenham emissão opticamente fina. Simões e Costa (2006) mostraram que devido à
não-homogeneidade de uma fonte, o espectro torna-se mais largo e não apresenta uma freqüência de
pico bem definida. Portanto, diante da impossibilidade de garantir que a emissão em 17 GHz esteja
no regime opticamente fino, consideraremos então que este regime de opacidade ocorra acima de 35
GHz. Descartamos a hipótese da emissão 17 GHz ser produzida por bremsstrahlung (que prediz um
ı́ndice espectral α ≈ 0 no regime opticamente fino) uma vez que a temperatura de plasma inferida
pelo GOES (T > 107 K) torna este mecanismo de emissão extremamente ineficiente e incapaz de

Tabela 6.1 - Índices espectrais de eventos espacialmente resolvidos.

No. Evento α1(17/35GHz) α2(35/80GHz) αesp

1 2000-03-13 05:03 UT −1, 87 n/a 4, 53
2 2001-04-10 05:32 UT −0, 53 −2, 77 0, 64
3 2003-10-24 02:46 UT −0, 50 −4, 73 1, 79
4 2003-10-27 01:35 UT −0, 71 n/a n/a
5 2003-11-04 05:49 UT −1, 79 n/a 2, 69
6 2004-11-03 03:30 UT −0, 77 −3, 71 0, 95
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Figura 6.4 - Mapas de emissão em 17 GHz (contornos a 30, 50, 70 e 90% da emissão no
momento) e 34 GHz (escala de cinza) observados pelo NoRH nos instantes
dos picos indicados na Fig. 6.1.
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Tabela 6.2 - Parâmetros estimados pelo modelo de fonte homogênea.

Parâmetros observados P1 P2 P3 P4 P5 P6
αfino 4,1 3,7 3,8 3,5 3,8 3,0
δ 5,91 5,46 5,53 5,21 5,54 4,71
Ftopo/Fpé 2,24 0,91 1,21 1,29 0,98 2,49
Parâmetros obtidos
Ntopo × 107cm−3 22,0 7,5 7,4 4,8 5,0 0,6
Npé × 105cm−3 69,0 7,5 9,5 6,5 5,2 5,5
Ntopo/Npé 31,9 100 77,9 73,9 96,2 10,9

produzir os ńıveis de fluxo observados em microondas.

6.3.2 Estimativas dos parâmetros da fonte

Antes de aplicarmos o método completo de cálculo e análise da evolução dos elétrons e sua emissão
desenvolvidos neste trabalho, usamos um modelo de fonte homogênea para obter estimativas dos
parâmetros da fonte e dos elétrons emissores, mais especificamente a intensidade do campo magné-
tico e a densidade de elétrons não-térmicos. Consideramos duas fontes homogêneas para compor a
emissão: uma fonte topo do arco e outra pé do arco. Os demais parâmetros foram determinados do
seguinte modo: o ı́ndice espectral δ de energia dos elétrons foi inferido do ı́ndice espectral da emis-
são entre 35 e 80 GHz, através da equação de Dulk e Marsh (Eq. 3.37); os parâmetros geométricos
(ângulo de visada θ, diâmetro ângular da fonte Ω e profundidade da fonte L) foram estimados do
nosso modelo de arco 3D aplicado às observações. Separamos o fluxo total de 35 GHz em duas
componentes, de acordo com a relação proporcional da emissão do topo e do pé sul do arco das
imagens em 35 GHz do NoRH. Com estes parâmetros definidos, ajustamos o espectro no instante
do máximo de cada um dos seis picos do evento.

Os parâmetros utilizados no ajuste e os resultados estão na Tabela 6.2. Dos ajustes, obtivemos
os valores de campo magnético Btopo = 800G, Bpé = 2000G, e logo uma razão de espelhamento
σ = 2, 50, e volume total V ≈ 9, 8 × 1027cm. O alto valor Bpe = 2000G para a intensidade
do campo magnético no pé sul também é reforçado pelo fato de que a região ativa apresentava
uma forte emissão em 17 GHz anterior ao ińıcio do evento e associada ao pé sul. Esta emissão,
provavelmente de natureza ciclotrônica, permite estimar também um valor mı́nimo para o campo
magnético, através da relação (DULK, 1985):

B ≈ 3570
λc

(6.1)

sendo λc o comprimento de onda da mais alta freqüência observada, e considerando que a emissão
vem do terceiro harmônico da girofreqüência. Para 17 GHz, o valor de B mı́nimo que produz esta
giroemissão é B ≈ 2000 G.
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Figura 6.5 - Estimativa de parâmetros utilizando o modelo de fonte homogênea. O espectro
total (preto) é a soma dos espectros da fonte de topo (vermelho) e da fonte
do pé (azul). Os śımbolos ∗ mostram as componentes do fluxo proporcionais
à razão da emissão do topo e do pé sul do arco em 35 GHz do NoRH.

A partir destas estimativas, procuramos reproduzir alguns dos parâmetros observados, mas com
o foco principal na morfologia espacial observada em 35 GHz e na evolução temporal da emissão
em 35 e 80 GHz. A morfologia em 17 GHz, igualmente interessante por apresentar brilho tanto no
topo quanto nos pés do arco, provavelmente está sujeita a efeitos mais importantes da geometria
do campo magnético (SIMÕES; COSTA, 2006). Como esta freqüência está mais próxima do pico
do espectro, sua emissão não pode ser considerada totalmente opticamente fina, e portanto um
modelo mais preciso da geometria da região emissora se faz necessário. Um modelo que considera
múltiplas linhas de campo, semelhantes às observadas pelo TRACE em EUV, e utilizado por
Simões e Costa (2006), unificado com o modelo de multi-thread (WARREN, 2006) pode tornar-
se uma solução interessante para esta questão. A aplicação de tal modelo requer um consumo
computacional enorme, uma vez que a solução da dinâmica dos elétrons deve ser encontrada para
cada linha de campo, relacionada às múltiplas injeções, além do cálculo dos coeficientes de emissão
para os diversos segmentos do conjunto de linhas de campo, e ainda um bom conhecimento da
estrutura magnética da região emissora.

Ajustamos nosso modelo de arco para a geometria observada em 35 GHz. Os parâmetros mais
satisfatórios foram: um arco semi-circular, com raio principal R = 2, 15 × 109cm e raio da secção
transversal de r = 7, 25 × 108cm, posicionado na latitude 6, 84oS, longitude 89, 91oW, com uma
inclinação em relação à base do arco de 20o e um ângulo de rotação azimutal (ângulo em relação
ao equador solar) de 50o. Demais caracteŕısticas do modelo geométrico estão na Tabela 6.3.

Das estimativas feitas por soluções de fontes homogêneas, definimos os valores de campo magnético
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Tabela 6.3 - Caracteŕısticas geométricas do modelo de arco aplicado ao evento.

Raio principal R 2, 15× 109cm
Raio secção transversal r 7, 25× 108cm
Comprimento L 3, 384× 109cm
Volume V 1, 30× 1028cm3

Latitude 6, 84oS
Longitude 89, 91oW
Inclinação 20o

Rotação 50o

B0 = 800 G para o topo e Bm = 2125 G para os pés do arco, definindo, portanto, uma razão de
espelhamento de σ = 2, 65625. O ı́ndice espectral de energia δ do feixe injetado é definido pela
aplicação da equação de Dulk e Marsh aos valores de αfino observados, aplicado a elétrons na faixa
entre 50 keV – 2 MeV.

Os parâmetros livres que serão ajustados são o tipo de anisotropia de injeção (beam, pancake ou
isotrópica), a densidade do plasma ambiente np, o número total de elétrons no máximo (Ntot) da
emissão.

Concentramos nossos esforços para reproduzir o primeiro e principal pico do evento (P1). Partimos
da hipótese que cada um dos seis picos identificados representa uma nova injeção de part́ıculas, e
seus efeitos se sobrepõem, dificultando a interpretação de cada injeção posterior. Apesar do evento
apresentar emissão significativa mesmo antes da subida do pico P1, consideramos, para efeitos de
interpretação, que o pico P1 inicia-se às 00:59:30 UT, quando a emissão torna-se impulsiva e muito
mais intensa.

Procuramos ajustar os parâmetros para reproduzir a emissão temporal das curvas de 35 e 80 GHz
(freqüências opticamente finas), buscando também um melhor ajuste da emissão espacial em 35
GHz. Após o máximo do pico P1, durante seu decréscimo, nota-se um pequeno bump na emissão
temporal às 01:01 UT, coincidente com a aparição da fonte no topo do arco em 35 GHz. Buscamos
reproduzir este bump através de uma segunda injeção de elétrons.

Conseguimos reproduzir satisfatoriamente a emissão observada utilizando uma injeção beam para
o pico principal, seguido de uma injeção pancake para produzir o bump. Os parâmetros das duas
injeções estão apresentados na Tabela 6.4. Não foi posśıvel reproduzir o bump sem a hipótese de
uma segunda injeção. Os resultados para a evolução temporal em 35 e 80 GHz estão apresentados
na Fig. 6.6, onde nota-se uma boa concordância entre os dados observados e nossos resultados. Na
Fig. 6.7 apresentamos os espectros resultantes para os instantes do pico e do bump, comparando-os
com os espectros observados. Enquanto a região opticamente fina do espectro está bem ajustada,
a região opticamente espessa (ν < 17 GHz) apresenta um ı́ndice espectral menor, ou seja, há um
alargamento espectral. Como comentamos anteriormente, este alargamento deve-se a complexidade
geométrica do arco magnético, que não pode ser reproduzido com o modelo que utilizamos de um
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Tabela 6.4 - Parâmetros dos feixes de elétrons injetados no arco.

Parâmetros Injeção principal Injeção secundária

Índice espectral de energia δ 5,85 4,60
Tipo de injeção beam pancake
Largura do feixe 73, 83o 21, 07o

Número de elétrons 1, 15× 1034 8, 63× 1033

único tubo de fluxo para representar todo o arco.

Uma densidade de plasma local relativamente alta, np = 4, 5× 1010cm−3, foi necessária para obter
o perfil aproximadamente simétrico entre a subida e a descida da emissão. Com a razão de espe-
lhamento encontrada e usando valores menores para a densidade de plasma, a emissão torna-se
muito menos impulsiva. Esta alta densidade presente no ińıcio do evento pode ser explicada pela
ocorrência de evaporação cromosférica explosiva (MILLIGAN et al., 2006), onde o plasma cromosfé-
rico, aquecido pela precipitação inicial dos elétrons acelerados, não consegue irradiar a energia a
uma taxa suficiente e se expande em alta velocidade para dentro do arco magnético. Valores mais
baixos para a densidade de plasma não são suficientes para causar a difusão e precipitação dos
elétrons, resultando em perfis graduais da evolução temporal da emissão.

Figura 6.6 - Resultados para a evolução temporal da emissão em 35 e 80 GHz (em ver-
melho), reproduzindo satisfatoriamente o pico principal do evento observado
(em preto).

O efeito das colisões pode ser verificado pela evolução do fluxo em 35 e 80 GHz. Na Fig. 6.8 estão
os fluxos nestas freqüências, normalizadas pelo seu máximo. No vale após o primeiro pico (P1), a
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Figura 6.7 - Espectro em rádio observado nas freqüências do NoRP, indicados pelo śımbolo
�, nos instantes do pico e do bump, e os espectros calculados, indicados pelas
linhas cont́ınuas.

emissão em 35 GHz cai a 38% do máximo, enquanto a emissão em 80 GHz mantém-se mais intensa,
a 69%. Isto se reflete em um pequeno endurecimento espectral entre o pico e o mı́nimo após o pico.
Para a mesma fonte, ou seja, para o mesmo campo magnético considerado, a emissão em 80 GHz
será produzida por elétrons mais energéticos do que os que produzem a emissão em 35 GHz. A
emissão em 80 GHz é mantida mais gradual pelos elétrons de mais energia, enquanto a emissão em
35 GHz diminui mais rapidamente, devido à precipitação dos seus principais elétrons emissores.
Estes efeitos indicam a predominância das colisões coulombianas sobre outros mecanismos de perda
de energia e difusão dos elétrons.

Figura 6.8 - Fluxo observado em 35 e 80 GHz normalizados, evidenciando o endurecimento
no espectro na diminuição do pico P1.
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Existe um atraso de aproximadamente 8 segundos entre os máximos da emissão de 35 e 80 GHz,
o qual não foi posśıvel reproduzir em nosso estudo, o que pode indicar um segundo estágio de
aceleração dos elétrons mais energéticos (BAI et al., 1983). Segundo (LU; PETROSIAN, 1990), um
atraso desta ordem não pode ser causado pelos efeitos de transporte eletrônico na fonte, reforçando
a hipótese de um segundo passo de aceleração.

Também conseguimos reproduzir qualitativamente a morfologia espacial da emissão em 35 GHz.
No instante do máximo a emissão principal vem dos pés do arco, e no momento do surgimento
do bump, uma nova fonte aparece na região no topo do arco (Fig. 6.9). Apesar da hipótese ser
aparentemente simples (injeção beam para criar a fonte nos pés e uma segunda injeção pancake
para reforçar o brilho no topo do arco), ela não é suficiente para gerar tal morfologia; outros
aspectos como a geometria do arco, densidade de plasma, número de elétrons em cada injeção, etc.
também são importantes para obter nosso resultado. Dada a simplicidade do nosso modelo para a
estrutura geométrica do campo magnético, a fonte do topo do arco não coincide espacialmente com
a fonte observada pelo NoRH. Acreditamos que com um modelo com múltiplas linhas de campo
e utilizando uma variação espacial da intensidade seguindo uma hipótese mais detalhada, como
extrapolação de linhas de campo a partir de magnetogramas fotosféricos, seja posśıvel encontrar
soluções mais refinadas.

Figura 6.9 - Mapas da emissão observados (esquerda) e calculada (direita) em 35 GHz
para os instantes do pico e do bump. As caracteŕısticas morfológicas principais
observadas nos mapas do NoRH são reproduzidas satisfatoriamente.

Mostramos que é posśıvel explicar o brilho no topo do arco nas altas freqüências, mesmo em regime
opticamente fino, sem evocar outros mecanismos para a concentração de elétrons na região, como
turbulência causada por ondas Alfvén, por exemplo. Durante a injeção, e supondo que esta ocorra
próxima ao topo do arco, esta região tem condições de produzir mais emissão do que o resto do
arco. Este é um resultado inédito na literatura, uma vez que tipicamente as fontes de emissão em
rádio no topo de arcos são interpretadas exclusivamente como emissão opticamente espessa.
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7 CONSIDERAÇÕES FINAIS

Apresentamos neste trabalho um estudo da dinâmica e distribuição espacial de elétrons, e de
como estas caracteŕısticas moldam a emissão em microondas em explosões solares. Verificamos
que todos os parâmetros envolvidos afetam significativamente a evolução da emissão, assim como
suas caracteŕısticas espaciais e espectrais. A direção do feixe de elétrons injetado no arco, em
relação à direção das linhas do campo magnético, é um fator muito importante, já que determina a
distribuição espacial dos elétrons, sua taxa de precipitação, e portanto, a duração e a intensidade do
evento. Assim, ajustando-se as caracteŕısticas de injeção e da população de elétrons, configuração da
fonte (campo magnético e plasma ambiente) é posśıvel reproduzir explosões impulsivas e graduais.

Feixes de elétrons injetados alinhados à direção do campo magnético tendem a evoluir para uma
distribuição espacial mais homogênea ao longo do arco, e estão sujeitos a uma maior taxa de
precipitação, dado o maior preenchimento do cone de perdas. Nessas condições, os elétrons chegam
em número suficientemente alto nos pés do arco para produzir uma emissão em altas freqüências
mais efetiva nesta região do que no topo do arco, resultando na morfologia t́ıpica de emissão nos
pés do arco. Injeções isotrópicas também tendem para este cenário, porém com maior emissão
nas pernas do arco, dada a maior concentração eletrônica na metade superior do arco. A emissão
opticamente fina no topo do arco só pode ser explicada pela injeção ortogonal ao campo, que
concentra os elétrons no topo do arco, pelo menos para casos com razão de espelhamento σ ≈ 2.
Notamos, no entanto, que esta situação depende também de um campo magnético mais intenso, ou
elétrons muito energéticos, e que a posição do arco em relação ao observador favoreça a observação
da emissão, uma vez que a emissão girossincrontrônica é emitida na direção da velocidade dos
elétrons e o cone de emissão é menor quanto maior a energia. Tal cenário foi observado em rádio
para grandes eventos (MELNIKOV et al., 2002c), mas é posśıvel que este fenômeno também ocorra em
eventos de menor escala, ou seja, em um arco magnético menor com intensidade de campo também
menor. Evidências observacionais recentes mostram fontes no topo de arcos produzindo emissão
em raios-X até 50 keV (VERONIG; BROWN, 2004) e raios-γ (KRUCKER et al., 2008), mostrando a
presença de elétrons de alta energia no topo do arco, porém, dada a resolução espacial atual dos
instrumentos de observação em rádio não é posśıvel verificar se houve emissão opticamente fina
nestas regiões.

As colisões Coulombianas, além de modificar as condições de aprisionamento e a precipitação,
também interferem na distribuição espacial dos elétrons ao longo do arco, embora de maneira
menos significativa que a direção de injeção. No evento estudado, estimamos o valor mı́nimo de
4, 5×1010 cm−3 para a densidade de plasma do ambiente, necessário para causar o esvaziamento do
arco e obter a diminuição na emissão observada. Embora este valor possa ser considerado alto para
a alta coroa, Aschwanden et al. (1997) estimaram valores de até 1011 cm−3 analisando uma série
de eventos em raios-X. A densidade do plasma térmico também define o limite entre os regimes de
difusão colisional e perda de energia dos elétrons enquanto transitam pelo arco. Uma densidade da
ordem de 1010 cm−3 é suficiente para que elétrons de até 50 keV sejam termalizados ainda no arco,
possibilitando a produção de raios-X em setores mais altos do arco e não apenas nos pés devido à
precipitação dos elétrons.
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O limite em energia dos regimes de difusão fraca e forte aparece como uma variação brusca no
ı́ndice espectral no espectro de energia dos elétrons. A difusão forte nos elétrons de baixa energia
faz com que estes elétrons sejam termalizados ou precipitam mais rapidamente do que os elétrons
de maior energia, já no limite de difusão fraca, causando um endurecimento espectral nas baixas
energias. Esta quebra no espectro pode trazer conseqüências diretas no espectro de raios-X de
baixa energia. Já o ı́ndice espectral de energia dos elétrons no regime de difusão fraca não parece
sofrer grandes variações do espectro injetado sob os efeitos das colisões Coulomb. Esta invariância
parece ser independente da direção de injeção do feixe ou de outros fatores como o aprisionamento
magnético.

Ainda devido à difusão colisional, notamos que apesar das diferentes direções de injeção testadas,
os elétrons evoluem para uma distribuição anisotrópica em ângulo de passo, centrada em 90o

(perpendicular às linhas de campo), e a largura desta distribuição está relacionada com o cone de
perdas que define o aprisionamento magnético.

Na análise do evento, mostramos que considerando apenas os efeitos de aprisionamento magnético
e colisões Coulombianas foi posśıvel explicar a evolução temporal do fluxo em microondas optica-
mente fino (35 e 80 GHz), com um bom ajuste espectral e também reproduzindo as caracteŕısticas
gerais da morfologia espacial em 35 GHz. Para tanto, foi necessário considerar duas injeções de
elétrons com caracteŕısticas energéticas e direções diferentes, de forma a reproduzir o pico principal
do evento e uma estrutura temporal secundária que ocorre durante a parte gradual do pico prin-
cipal. A primeira injeção, direcionada ao longo da direção do campo magnético, produz a emissão
principal vinda principalmente do pé sul do arco, enquanto a segunda injeção, ortogonal ao campo,
produz o bump gerado no topo do arco. A injeção pancake foi necessária para manter os elétrons
aprisionados no topo do arco para que a emissão nesta região fosse produzida e também evitando
que os elétrons chegassem aos pés em quantidade suficiente, onde certamente produziriam uma
emissão muito mais forte, ofuscando o brilho no topo.

O espectro em rádio observado apresenta um pico largo, compreendendo as freqüências 9,4, 17 e 35
GHz. Neste trabalho não buscamos o ajuste espectral abaixo de 35 GHz, onde o regime opticamente
fino não pode ser garantido. Contudo, podemos especular que com um modelo para a geometria do
arco com divergência de campo no topo, e portanto, um aumento do raio de sua secção transversal
nesta região, o aumento da área emissora das freqüências produzidas no topo também aumentaria
o fluxo, ajustando melhor o espectro observado nestas freqüências.

A metodologia que utilizamos é capaz de reproduzir as caracteŕısticas t́ıpicas de explosões sola-
res, e pode ser usada para a análise desses eventos, trazendo maior riqueza de informações sobre
as caracteŕısticas e a dinâmica dos elétrons acelerados, assim como informações sobre a injeção e
também para verificação da configuração magnética da fonte. Esta metodologia pode ser enrique-
cida com a utilização do modelo multi-thread, onde o campo magnético é descrito por múltiplas
linhas de campo, permitindo uma avaliação melhor da emissão opticamente espessa de explosões,
que depende fortemente da geometria do arco magnético. Com uma melhor compreensão destes
fenômenos pode ser posśıvel compreender melhor também os mecanismos de liberação de energia
e aceleração de part́ıculas na atmosfera solar.
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KARLICKÝ, M. Loop-top gyro-synchrotron source in post-maximum phase of the August 24,
2002 flare. New Astronomy, v. 9, p. 383–389, Jun. 2004. 79
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