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RESUMO

Apresentamos neste trabalho um estudo da dinamica dos elétrons acelerados em explosoes solares e
da emissao em radio produzida. Avaliamos a dinamica dos elétrons a partir de um feixe injetado no
topo de um arco magnético convergente, verificando as alteracoes temporais em energia, angulo de
passo e posicao ao longo do arco. A evolugao dinamica dos elétrons foi obtida a partir de um c6digo
numeérico que calcula solugoes para a equagao de Fokker-Planck, considerando os efeitos de colisoes
Coulombianas, espelhamento magnético e difusdo de angulo de passo. As solugbes descrevem as
fungoes de distribuicao em energia e angulo de passo das populacoes de elétrons para cada posicao
de espaco e instante de tempo, pré-definidas no cédigo. Com estas funcoes, calculamos a emissao
girossincrotronica em radio destes elétrons em um ambiente tridimensional, utilizando um cédigo
numérico que desenvolvemos neste trabalho. Com estas ferramentas, estudamos diversos casos de
injecao e aprisionamento de elétrons, avaliando os efeitos nas caracteristicas espaciais, espectrais e
temporais da emissdo. Apresentamos também uma interpretacido da explosao solar observada em
24 de Agosto de 2002, com caracteristicas do conhecido “evento Masuda”. Reproduzimos satisfato-
riamente a evolugao temporal da emissao opticamente fina, assim como as caracteristicas espaciais
gerais do evento, inclusive a fonte de emissao 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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1 INTRODUCAO

Explosoes solares sao emissoes transientes e intensas de radiacao eletromagnética que ocorrem nas
regides ativas da atmosfera solar. Estas regides sao constituidas por um plasma magnetizado com
intensa indugao magnética e estruturadas por complexos sistemas de arcos magnéticos como visto
através de observagoes em raios X de baixa energia e ultra-violeta distante. As interpretacoes das
observacoes da radiagao emitida nestes eventos solares, principalmente nas faixas de radio e raios-X
do espectro eletromagnético, indicam que esta radiacao é produzida por particulas aceleradas no
plasma magnetizado (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988).

A energia magnética, armazenada em configuracées magnéticas complexas, é subitamente lancada
na atmosfera solar, como conseqiiéncia de reorganizagoes magnéticas (MELROSE, 1997) e transferida

para particulas como elétrons, prétons e nicleos pesados, que sao acelerados e aquecidos.

Tipicamente, trés fases podem ser identificadas nas explosoes solares:

1) fase precursora, onde a energia magnética é armazenada (com manifestagoes em raios-X

de baixa energia);

2) fase impulsiva: onde as particulas sdo aceleradas, excedendo a energia de 1 MeV (de-
tecgao de ondas de radio, linhas espectrais na faixa visivel, raios-X de alta energia e

raios-v);

3) fase gradual: diminuicdo gradual da energia, podendo durar horas, com emissao em

praticamente todo o espectro eletromagnético.

As explosoes solares provavelmente estdo associadas as ejecoes de massa coronal, que tém fortes
efeitos no clima espacial. Ambos eventos possivelmente compartilham dos mesmos processos de
ativagao, associados a liberacao da energia magnética acumulada nas regices ativas. Uma melhor
compreensao dos mecanismos de erupg¢ao de explosoes solares também levara a um melhor enten-

dimento sobre as ejecoes de massa.

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

Um cenario tipico utilizado na interpretacao de explosoes solares é constituido por arcos magnéticos
onde uma fracao das particulas aceleradas é aprisionada, espiralando ao redor das linhas de campo,
emitindo radiacdo na banda radio, enquanto que outra fragao precipita até regices mais baixas da
atmosfera solar, colidindo com o plasma mais denso nesta regiao, emitindo raios-X com maior

eficiéncia (BASTIAN et al., 1998).

As principais faixas de emissdo no espectro eletromagnético produzidas durante a fase impulsiva de
explosoes solares sao as faixas de radio, Ha e raios-X. A partir da observacao desta radiacéo, pode-

se inferir as caracteristicas dos elétrons emissores e também alguns parametros do plasma local,
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como densidade e temperatura (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988). Conhecendo-se o espectro
da emissao em radio e raios-X é possivel estimar a funcao de distribuicao em energia dos elétrons
acelerados na explosao. Estas caracteristicas energéticas sao importantes para estudar os processos
de aceleracao e liberacao de energia nas regioes ativas solares. A partir da evolugdo temporal
da emissao produzida por esta populagao de elétrons também é possivel avaliar os processos de

transporte desses elétrons no plasma solar.

A relagao entre a emissao observada e as caracteristicas dos elétrons é feita através de modelos
dos processos radiativos: radiacdo girossincrotronica para a faixa rddio e radiagdo bremsstrahlung
para a faixa de raios-X. Assim, é fundamental um bom conhecimento dos mecanismos de emissao
do feixe de particulas aceleradas e das caracteristicas do plasma local (densidade, temperatura e

campos magnéticos) para uma boa compreensao da origem e da dindmica das explosdes solares.

Para uma analise mais completa de explosoes solares, sao necessarias informacoes temporais, es-
paciais e espectrais simultaneas. Entretanto, grande parte das analises ja realizadas contaram com
dados em viérias freqiiéncias, mas sem informagcoes espaciais da emissdo (STAHLI et al., 1989), ou
quando estas informagoes estdo disponiveis, hd pobre resolugdo espectral (GARAIMOV; KUNDU,
2002). Esta falta de dados leva, geralmente, a andlises qualitativas dos eventos observados, mas
que ainda assim podem revelar os possiveis cendrios nos quais as explosoes solares acontecem. Wang
et al. (1994) apresentaram um estudo que evidencia as diferentes morfologias da fonte emissora em
diversas freqiiéncias entre 1 e 14 GHz, e também diferentes caracteristicas espectrais em regioes
distintas da fonte. Lim et al. (1994) encontraram resultados semelhantes para um evento relativa-
mente fraco. Eles verificaram a existéncia de trés fontes emissoras principais, cada uma com uma
distinta assinatura espectral, sugerindo diferentes mecanismos de emissao. Lim et al. (1994) ainda
revelam que o espectro integrado para toda a regiao explosiva nao é representativo para nenhuma
das trés fontes, o que indica a necessidade de observagoes com resolucao espacial para se obter
uma melhor descricao dos fenémenos que ocorrem durante o evento explosivo. Notamos ainda que,
mesmo quando os dados espaciais e espectrais, em rédio e raios-X estao disponiveis (KUNDU et al.,
2004), as andlises sao limitadas a uma descrigdo da morfologia das fontes e sua evolugdo, e ape-
nas modelos simples de emissao sao utilizados, indicando as ordens de grandeza das quantidades
envolvidas na explosao, como densidade e temperatura do plasma. Estudos quantitativos sobre a
distribuicao espacial da emissdo de eventos observados sao mais raros. Ainda assim, sao utilizados
modelos mais simples para a descrigdo espacial (KARLICKY; HENOUX, 1994). Uma excecao a esses
casos, é o estudo apresentado por Nindos et al. (2000), onde os mapas de emissdo em 5 GHz e 15
GHz foram reproduzidos com sucesso, utilizando um modelo simples para descrever a estrutura do
campo magnético, porém com uma distribuicao homogénea dos elétrons acelerados ao longo deste

arco magnético.

Parte da falta de aplicagao de modelos aos eventos observados se justifica pela dificuldade de en-
contrar modelos que descrevem a regiao ativa, ou seja, o complexo sistema de arcos magnéticos e a
distribuigdo de densidade do plasma local. A topologia dos campos magnéticos na atmosfera solar
pode ser calculada a partir dos magnetogramas fotosféricos (distribuigao espacial do campo mag-
nético longitudinal na fotosfera), utilizando modelos de campo potencial, ou ainda campos livres
de forcas (force-free) (SAKURAL 1981), ou também os modelos MHD (OFMAN, 2007). Entretanto,
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no caso das explosoes, tais modelos sao, principalmente, usados para a localizagao mais provavel
das fontes emissoras (CRISTIANI et al., 2007), e ainda nao foram testados em cdlculos na tentativa
de reproduzir a radiacao observada. Esta técnica de extrapolagao do campo ainda nao é capaz de
reproduzir as estruturas magnéticas observadas em ultravioleta. J& os modelos para a descrigao do
perfil de densidade foram desenvolvidos apenas para regioes da atmosfera solar sem regioes ativas
ou manchas solares (SELHORST et al., 2005).

Contudo, os modelos dos mecanismos de transporte de elétrons, e a conseqiiente producao de
radiacdo, em plasmas magnetizados contam com bases mais sélidas. A teoria da radiacao girossin-
rotronica, principal mecanismo de producao da emissao radio em explosoes solares, tem sido exten-
samente estudada. Estes estudos incluem a avaliagdo de casos de fontes homogéneas (sem variacao
nos parametros da fonte) (RAMATY, 1969; TAKAKURA, 1960a; TAKAKURA, 1960b; FLEISHMAN;
MELNIKOV, 2003a; FLEISHMAN; MELNIKOV, 2003b; HOLMAN, 2003) e fontes nao-homogéneas, ou
seja, sdo consideradas fontes com campos magnéticos em forma de arco bidimensional (TAKAKURA,
1972; PETROSIAN, 1981; ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1984) ou tridimensio-
nal (SIMOES; COSTA, 2006).

A anélise da emissdo na faixa rddio é interessante por ser uma ferramenta de diagndstico da intensi-
dade e estrutura do campo magnético envolvido na explosao (DULK, 1985). J4 a emissao 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 sao
produzidos pelas colistes entre as particulas, conhecido como mecanismo bremsstrahlung (BROWN,
1971; BROWN; MCCLYMONT, 1975; EMSLIE, 1981; BROWN; MACKINNON, 1985). Dada a relacio
intrinseca dos raios-X com a energia dos elétrons, sua emissao é usualmente estudada juntamente
com a dindmica dos elétrons emissores (MELROSE; BROWN, 1976; MCCLEMENTS, 1990; FLETCHER;
MARTENS, 1998; MCCLEMENTS; ALEXANDER, 2005).

Da mesma forma, os modelos que descrevem a dindmica dos elétrons tém sido avaliados com o
objetivo de compreender a evolugao e dissipagao da energia de uma explosao. De forma mais
especifica, tenta-se encontrar a relagao entre os elétrons que produzem as emissoes radio e raios-
X, os mecanismos de aceleragao dos elétrons e a sua conexao com os processos de reconexao
magnética. De uma maneira geral, estas questoes sao abordadas pela inversao do problema: a
partir dos espectros tipicos observados nos eventos, tenta-se obter uma estimativa da distribuicao 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 distribuigoes tipicas de elétrons, pode-
se avaliar sua dindmica no plasma magnetizado (MELROSE; BROWN, 1976; LEACH; PETROSIAN,
1983; LU; PETROSIAN, 1988; HAMILTON et al., 1990) e sua capacidade de produzir radiacdo com
as caracteristicas normalmente observadas (PETROSIAN, 1973; PETROSIAN, 1982; LU; PETROSIAN,
1989; LU; PETROSIAN, 1990). Enfim, pode-se avaliar quais os mecanismos de acelerago e liberagao
de energia capazes de acelerar e aquecer os elétrons com as caracterisitcas inferidas dos passos
anteriores (MILLER; RAMATY, 1987; HAMILTON; PETROSIAN, 1992; MILLER et al., 1996; PRYADKO;
PETROSIAN, 1997; PRYADKO; PETROSIAN, 1998; PRYADKO; PETROSIAN, 1999).

A identificagdo e a compreensao dos processos de acumulo da energia magnética, liberagao desta
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energia, a aceleracao das particulas, e seus mecanismos de transporte e produgao de radiagao sao
fundamentais para previsao de explosoes solares, e eventualmente identificar sua relagdo com as
ejecoes de massa coronal. A previsao destes eventos altamente energéticos é assunto de extrema

importanica para estudos de Clima e Tempo Espaciais.

Buscamos, neste trabalho, avaliar a distribuigao espacial dos elétrons acelerados em explosoes
solares ao longo dos arcos magnéticos, e estudar como esta distribuicao influi na emissao em
radio que estes elétrons produzem. Como mostraremos nos capitulos a seguir, esta distribuicao
espacial depende tanto de parametros da regiao explosiva quanto das caracteristicas dos elétrons
energéticos injetados. E interessante, portanto, identificar e comparar tais efeitos de forma que seja
também possivel aplicar estas informagoes na andlise de explosoes observadas, e obter melhores
informacoes sobre as caracteristicas tanto dos elétrons emissores quanto da regiao, e buscar os
possiveis mecanismos que disparam esses eventos energéticos. No Capitulo 2 sao apresentados os
fundamentos tedricos para descrever o movimento de particulas carregadas e populagoes estatisticas
dessas particulas em plasmas magnetizados. No Capitulo 3 definimos as bases para o cdlculo da
radiacao girossincrotronica de elétrons no plasma permeado por campos magnéticos. No Capitulo
4 apresentamos a metodologia que desenvolvemos neste estudo para calcular a dinamica de feixes
de elétrons em arcos magnéticos de regides ativas solares e a radiagao na faixa de microondas que
os elétrons produzem. No Capitulo 5 mostramos os resultados da anélise de diversas simulagoes de
explosoes solares, avaliando as caracteristicas espectrais, temporais e morfoldgicas dos elétrons e
da radiacao. No Capitulo 6 discutimos a aplicacdo da metodologia desenvolvida na interpretacao

de um evento solar observado, e apresentamos nossas consideragoes finais no Capitulo 7.
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2 DINAMICA DE UM FEIXE DE ELETRONS

Neste capitulo, faremos uma revisao tedrica dos principios que regem o movimento de particulas
carregadas em um meio magnetizado, no limite cldssico. Iniciaremos com o tratamento dado a uma
particula simples, para posteriormente abordar o formalismo para distribuigbes de particulas, e

revisamos alguns trabalhos que utilizaram esta abordagem para a interpretacao de eventos.

2.1 Movimento de uma particula

A forca em uma particula de carga g e velocidade v movendo-se em uma regiao com um campo

elétrico E e um campo magnético B é dada pela equagao de Lorentz:

F:q<E+VXCB>. (2.1)

O caso onde B = 0 resulta em uma aceleragao uniforme a = ¢gE/m, enquanto que no caso de E = 0,
a particula tem um movimento circular ao redor das linhas de campo. Separando a velocidade v

em componentes paralela v e perpendicular v, em relacao ao campo B, teremos:
v
ma =0, ma, =q—B
c
Entao, a aceleragao sera perpendicular a v e B, produzindo um movimento circular da particula

ao redor da linha de campo magnético, com raio definido por

muv,c
— 2.9
'B="p (2.2)

chamado de raio de giro, ou raio de Larmor. A freqiiéncia orbital do movimento, ou girofregiiéncia,

é dada por
_4dB

= (2.3)

wWB

A combinagao dos movimentos paralelo e perpendicular da particula em relagdo ao campo mag-
nético forma o movimento helicoidal, e seu sentido depende da carga da particula e do sentido de
v| em relacio a B. A presenga de um campo elétrico E, além de uma aceleracio uniforme, pode

produzir uma deriva do centro de guia (centro da 6rbita da particula ao redor de B), na forma:

ExB
B2

V=c (2.4)

2.2 Aprisionamento magnético

2.2.1 Invariante adiab&atico orbital

Uma outra forca importante estd associada ao gradiente do campo magnético VB. De uma forma
geral, esta for¢a pode ser representada por (BITTENCOURT, 2004)

F=F)+F, =—|m|(VB) — |m|(VB), = [m|VB (2.5)
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onde |m| é o momento magnético do movimento da particula. Esta forga faz com que a particula
desacelere na direcao longitudinal do campo quando se aproxima de uma regiao onde ha um
aumento na intensidade do campo magnético. Durante este movimento, em regides com variacao
na intensidade do campo magnético, seu movimento serd continuamente alterado de acordo com
a forca de Lorentz (Eq. 2.1). Contudo, sob certas condigdes, certas quantidades sdo conservadas

durante o movimento. Estes termos sdo conhecidos como invariantes adiabdticos.

Tomando-se a componente paralela do movimento da particula:

dUH 0B
F = —_— = — —_— 2.
=" fm 0z’ (26)
e multiplicando ambos lados da equagao por v = dz/dt, e lembrando que |m| = K /B (onde

K| = muv? /2 é a energia cinética associada a velocidade perpendicular da particula), temos:

dUH d /1 9 K, 0B dz
g T a\2™) T B o ar 27
Como a energia cinética total da particula é conservada durante seu movimento em um campo mag-

netostatico, ou em um campo com variacoes muito lentas em relagdo ao movimento da particula,

(K1 + K|| = constante) temos:

dK | dKH d /1 ,
—L= -l _— (= : 2.8
dt dt ar \ 2™l (28)
Entao, das Eqgs. 2.7 e 2.8:
dKk, K, 0Bdz K,dB

dt B 9z dt B dt’

onde dB/dt representa a variagdo de B como vista pela particula (no sistema de referéncia da

(2.9)

particula). Comparando esta equagio com:

dK | d (K,B K, dB d (K,
_ == 4 B— (== 2.10
dt dt(B) Bdt+dt<B>’ (2.10)
pode-se concluir que
d (K,
—|—]=0 2.11
dt(B) , (2.11)
ou, de forma equivalente:
K,
|m| = 5 = constante. (2.12)

Dessa forma, enquanto a particula move-se para regioes de campo magnético convergente (ou diver-
gente), o raio de sua drbita ciclotronica é alterado, mantendo o momento magnético m constante.
Esta afirmacao é valida apenas nos casos onde as variacoes espaciais de B dentro do espaco de
uma Orbita da particula sdo muito menores do que a magnitude de B (como é o caso na coroa
solar). Como conseqiiéncia da conservagdo do momento magnético, o fluxo magnético através da

area formada pela 6rbita da particula, é também conservado, ou seja:

2mm KJ_

28



Portanto,
d®,, 27mdjm]
= =0. 2.14
dt ¢ dt (2.14)

2.2.2 Espelhamento magnético

Como conseqiiéncia do invariante adiabatico orbital, quando a particula move-se para regices 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 particula na direcao da convergéncia de B
pode chegar a zero e entao, reverter seu sentido. Apds a reversao, esta componente da velocidade
aumenta na direcao do campo divergente, e tem sua velocidade transversal diminuida. Logo, a par-
ticula é refletida pela regiao de campo convergente, e tal fend6meno 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 particulas carregadas sdo re-
fletidas pelos espelhos magnéticos, viajando entre os dois extremos, mantendo-se aprisionadas na
regiao. Esta configuragao magnética pode ser considerada também nos arcos magnéticos da atmos-
fera solar, uma vez que o campo magnético é mais intenso na regiao dos “pés” do arco (regides
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 andlise do aprisionamento, ja
que a escala de variacao espacial é muito maior do que as dimensoes do movimento orbital das

particulas aprisionadas. O aprisionamento das particulas, no entanto, nao é perfeito. A eficiéncia

L1 LLANN
N[/
N

T
—

Bn> By

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

de aprisionamento do sistema magnético é normalmente avaliada através da razao de espelhamento

o (Eq. 2.15), onde B,, é a intensidade do campo no ponto de reflexdo e By é a intensidade no
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Figura 2.2 - Esquema de arco magnético com aprisionamento.
FONTE: Bittencourt (2004)

centro do sistema.
o = By, /By. (2.15)

No ponto de reflexao, o dngulo de passo, ou angulo de arremesso (pitch angle), que é o Angulo entre

a velocidade total da particula e sua componente perpendicular

¢ = sen ' (%) : (2.16)

Considerando uma particula com angulo de passo ¢ no centro da garrafa magnética, e lembrando

da conservacao de |m| e da velocidade total v, podemos escrever:

2

1 1 1
§mv sen2¢§ = EmUQ

1
sen2¢OB—O, (2.17)

onde ¢ é o angulo de passo na regiao onde a intensidade do campo é B. Entao, em qualquer regiao

da garrafa magnética tem-se que
sen?¢(z2) _ Sen2¢0. (2.18)
B(Z) BO
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E, considerando o ponto de reflexdo, B(z) = B,, e ¢ = 7/2, chegamos a:

1/2
¢o = sen! (gi) , (2.19)

ou seja, as particulas com angulo de passo ¢y no centro da garrafa serao refletidas na regiao
com intensidade de campo B,,. Assim, as particulas com angulo de passo no centro ¢ > ¢g serao
refletidas antes do ponto de reflexao B,,. Por outro lado, as particulas com angulo ¢ < ¢¢ no centro
do sistema, nunca atingirdo ¢ = 7/2, o que significa que essas particulas terdo uma componente )|
nao nula e continuarao seu movimento ao longo do campo, e logo, escaparao do aprisionamento.
Define-se assim um cone de perdas, de abertura ¢g, que determina as particulas que serao ou nao

aprisionadas em fungéo de seu angulo de passo (Fig. 2.2).

Entretanto, considerando-se apenas as condigoes de aprisionamento, as particulas com ¢ > ¢ fica-
riam aprisionadas indefinidamente pelo campo convergente, o que nao ocorre de fato. As condigoes
de aprisionamento podem ser alteradas com mudancas relevantes na configuragao geométrica do
campo magnético, situagao pouco provavel nas escalas de tempo de explosoes solares, ou entao com
mudancgas na dinamica das particulas, que alteram o angulo de passo destas e assim sua relagao
com o cone de perdas. Portanto, para uma andlise mais completa do cenario, é necessario conside-
rar os processos de colisdes entre particulas e suas interagoes com os diversos tipos de ondas que

podem existir no plasma.

2.3 Colisoes entre particulas

A propagacao dos feixes de elétrons é controlada por forgas eletromagnéticas de diversas origens.
Como vimos anteriormente, campos elétricos e magnéticos externos alteram o movimento das
particulas carregadas; contudo, este movimento pode ser perturbado também pela interagao das
particulas do feixe com particulas do plasma ambiente ou até do proprio feixe. A fisica envolvida
na interagao coletiva de um conjunto de particulas é bastante complexa, e portanto, iniciaremos

esta andalise avaliando a dindmica da interacao de particulas individuais.

Consideraremos uma colisao, no limite classico, entre uma particula de teste com carga ze, massa
m, e velocidade v com uma particula alvo de carga Ze e massa M. Define-se o parametro de impacto
b da colisao como sendo a menor distancia de aproximagao das particulas sem que haja alteracgao
no movimento. As equagdes do movimento, em coordenadas (r,0) com a origem na particula alvo,
definidas na Fig. 2.3, sdo (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988):

d2r do? B 7 ze?

=2 2.20
dt? " dt Ly T2 ( )
5 df

r i —bv = constante (2.21)

onde p,, = mM/(m + M) é a massa reduzida do sistema de dois corpos. Neste sistema, a
energia total é positiva, de forma que a trajetoria da particula teste serd uma hipérbole, como

mostrado na Fig. 2.3. O dngulo de deflexao v sofrido pela particula teste é encontrado apéds algumas
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Figura 2.3 - Parametros de uma colisao binaria entre a particula teste de carga ze e massa
m com a paricula alvo de carga Ze e massa M. b é o parametro de impacto da
colisao, (6) descreve a érbita da particula, que sofre um desvio na trajetéria
com angulo .

manipulagoes algébricas das Egs. 2.20 e 2.21:

¢ P Zze?
an — = .
2y bv?

(2.22)

Para particulas de cargas opostas 1) serd negativo; para particulas com cargas com mesmo sinal,
1 serd positivo. De qualquer forma, o angulo de deflexdo da trajetoria inicial é dado pela Eq.
2.22. A colisdo é ineldstica se medida no referencial do centro de massa, mas no referencial de
laboratério (atmosfera solar), a particula teste transfere energia e momentum para a particula
alvo. Assim, as componentes paralela e perpendicular das velocidades inicial e final da particula

teste, no referencial de laboratério serao:

vi = (v,0) (2.23)
Vi = 3] UJF — (M cost +m, M senyp), (2.24)

correspondendo a uma mudanga de energia dada por

1 5 1 4 —-m?M
AE = §mvf — gmvi = m(l — COS w), (225)

e a uma mudanca na velocidade paralela

-M
M+m

Av| =vp| — vy = v(1 — cos ). (2.26)

Estas mudancas de energia e momentum dependem do parametro de impacto, atavés do angulo
de deflexao 1. A evolucao da particula teste requer, portanto, o conhecimento do parametro de
impacto associado a sucessivas colisoes sofridas. Como o nimero de colisdes pode ser muito grande,

esta analise deve ser feita com abordagem estatistica. Um método possivel é a utilizagao da equa-
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cao de Fokker-Planck, que trata o problema em termos da evolucao da fungao de distribuigao de
velocidades dos elétrons (LEACH; PETROSIAN, 1981; HAMILTON et al., 1990). Outra técnica consiste
na utilizacao do método Monte Carlo, tratando o pardmetro de impacto como uma variavel alea-
téria com uma distribuicdo estatistica previamente descrita (BAI, 1982). Trataremos da utilizagao
da equacao de Fokker-Planck na Se¢ao 2.4. Entretanto, uma andlise mais simples é possivel, des-
crevendo as variagoes de energia e momentum em fungao de valores integrados do parametro de

impacto (onde n é a densidade numérica de particulas no alvo):

dFE m2M
— =4 3= 2.27
at M mt M2 (2:27)
dU“ M 2
— =4 = 2.2
o 7rnM n mU , (2.28)
onde , ) )
0 bdb 1 [ Zze? mbov?
E:/ 2(’%) In 1+<“ 0;’)] (2.29)
0 Lm bv2 2 \ pmv Zze
1+ ( Zze? )

Na Eq. 2.29, ha um limite superior by na faixa permitida de parametros de impacto. Uma das razoes
para este limite é a blindagem das forgas Coulombianas em distancias maiores que a distancia de
Debye ()\52 = 47mne? /kT), de forma que by = \p. Entretanto, na presenca de um campo magnético,
a interagao dos elétrons esta restrita também a valores da ordem do raio de giro 73, sendo este um
segundo limite superior. Outro limite é dado pela freqiiéncia natural de oscilagdo dos elétrons do
plasma wpe = (47Tn€2/me)1/2, que restringe a andlise a periodos de tempo 7 < w;el7
by = vw;el. A avaliagao de qual destes limites é apropriado depende da temperatura, densidade e

de forma que

intensidade do campo magnético na regiao de impacto. Contudo, para valores tipicos da atmosfera

solar, o termo f,,bov?/Zze? na Eq. 2.29 é sempre maior do que a unidade, de forma que

(umbovgfl =2InA (2.30)

Zze?

In

é insensivel ao valor preciso de bg. Valores tipicos de In A para as condigoes solares estdo na faixa
de 20-30, e para estes valores, um erro de fator 10 em by acarreta um erro de apenas 10% em In A.

Tratando entdo In A como uma constante, as Eqgs. 2.27 e 2.28 tornam-se

ciTlt? _ _27TZ2Z264 InA <%> o, e (2.31)
%:_wZ%;e;lnA (14—@) ? (2.32)
No caso de um elétron incidente em uma atmosfera de elétrons e prétons estacionarios, de igual
densidade n, teremos um elétron de m = m, e z = —1 colidindo com prétons (M =m, e Z = +1)
e outros elétrons (M = m, e Z = —1). As expressoes a seguir representam a soma dos efeitos de

colisGes com elétrons e prétons:

dE  -C

dvy _ =3C
E = 2E2 nv-, (234)
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onde os termos da ordem de m,./m, sdo desprezados e C = 27*In A. As colisdes elétron-elétron
estao envolvidas em toda perda de energia e dois tercos da perda de momentum, enquanto as
colisoes elétron-prétron nao causam alteragoes em energia, mas defletem o elétron elasticamente

de sua trajetoria. As Eqgs. 2.33 e 2.34 podem ser expressas em fungdo da profundidade colunar,

N= /0 n(z')dz, (2.35)

como varidvel independente, de forma que (d/dt) = nv,(d/dN). A Eq. 2.33 torna-se entao

d& -C

onde pu = cos¢ = v, /v, ou seja, é o cosseno do angulo de passo de um elétron com velocidade v,
ao longo de uma linha de campo magnético (diregao z). A Eq. 2.34 fica mais bem representada em

termos da variacao de p, logo, através das relagoes

dp  dv, 1dE

e dv, = pdv)|, temos
du -C
As Eqgs. 2.36 e 2.38 tém as solugoes:
3CN\/?
E=E, <1 - MOEQ) , (2.39)
0
3CN\?
K= Mo (1 - HOEQ) ) (2.40)
0

onde Ej e o sao os valores em N = 0 (ponto de inje¢do na regido alvo). Os elétrons param seu

movimento na profundidade

Ho

Nstop = 3C

E2 =~ 10" o[ Eo(keV)]? (2.41)
e neste ponto eles terdo um angulo de passo médio de 90° (distribui¢do isotrépica). A energia
perdida por unidade de profundidade colunar em funcao de N seré:

& _ ¢ . (2.42)

aN 2/3
N toEo (1 - QCN)

noE2

A Eq. 2.42, combinada a uma funcao de distribuicao de energia inicial dé o aquecimento atmosférico

em fungao de N causado pelo feixe de elétrons acelerados.

2.4 Dinamica de uma distribuicao de elétrons

O tratamento da interacao de um conjunto de particulas com outro conjunto é consideravelmente

mais complicada do que o tratamento de uma particula tnica, devido a interacao de particulas da
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mesma populagao, conhecidos como efeitos coletivos. Em casos envolvendo muitas particulas, nao é
possivel acompanhar o comportamento individual das particulas, sendo necessario um tratamento
estatistico em termos da evolugao de uma funcao de distribuigao f(r,v,t), que define o nimero de
particulas por unidade de volume e por unidade do espaco de velocidades em funcao da posicao,

velocidade e tempo. A equacao fundamental que descreve esta situacao é a equagao de Boltzmann:

of F of (of
at+(v-V)f+m-av—(at)COl7 (2.43)

onde o termo da esquerda indica a derivada total df/d¢, e o termo da direita reflete a remogao
de particulas da distribuicao devido a colisoes. O terceiro termo da esquerda é responsavel pelo
comportamento coletivo das particulas, ja que a forca F tem sua origem principal nas forgas

eletromagnéticas e(E + v x B), e E e B dependem de f(r,v,t).

Para a anédlise da dinamica dos feixes de particulas durante explosbes solares, onde considera-
se o0 caso limite em que as mudangas no momentum da particula sao muito menores do que o
momentum original, pode-se utilizar a expansao de Fokker-Planck do termo de colisao da equacao
de Boltzmann (LIFSHITZ; PITAEVSKII, 1981). A equacao de Fokker-Planck pode entao ser escrita

na forma:

(3’5> = gl g0 g + g (Pugh) + 5 (Per i)

9 of 9 of
t 3E (DE“a,) e (DE“8E> + S(E, p, ,t) (2.44)

onde f(E,pu,s,t) é a funcao de distribuicdo dos elétrons em fungdo da energia cinética F, do
cosseno do angulo de passo u (u = cos¢), da posigdo s ao longo da linha de campo magnético e
do tempo t. ¢f é a velocidade das particulas e S(F, u, s,t) é a funcdo de injegdo. Os coeficientes
E e [ sao mudancas sistemdticas na energia e no angulo de passo devido as forcas externas,
radiacao e espalhamento, enquanto que os coeficientes de difusdo (Dgg, Dy, Dg,) implicam
apenas processos de espalhamento. As expressoes para estes coeficientes, para elétrons sob influéncia
de colisoes Coulombianas, espalhamento por ondas de plasma, radiacdo sicrotronica, variacoes no
campo magnético e forgas externas estao apresentadas na Tabela 2.1. Para as expressoes na Tabela
2.1, 70 = 2,82 x 10713 m, m é a massa da particula, c é a velocidade da luz, v é o fator de Lorentz,
B =wv/cewv éavelocidade da particula, In A é o logaritmo de Coulomb. O tnico termo de difusao

utilizado aqui é:
dmn, crgln A

B3~2

Os demais coeficientes de difuséo estdo apresentados em Hamilton et al. (1990).

Dy = (1 —p?). (2.45)

No caso especifico de explosoes solares, a evolugao dos elétrons acelerados ocorre em arcos mag-
néticos na atmosfera solar, com densidade de plasma e campo magnético com variacdo espacial.
Os processos dominantes sao o espelhamento magnético e as colisdes Coulombianas. Para elétrons
de energia entre 10 keV e 1 MeV, sob condigGes tipicas de explostes de campos magnéticos da

ordem de 102 a 103 Gauss e densidades de plasma entre 10° e 104 ¢m ™3, a Eq. 2.44 se reduz a
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Tabela 2.1 - Mudancas sistematicas de energia e angulo de passo.

Processo E [

Colisoes Coulomb —4mneriIn A/ 0

Perdas sincrotron =213 B2y?3%(1 — p?) /me  —2r3B?u(1 — p?) /yme
Forga externa pBF/me (1 — p?)E) /vBme
Espelhamento magnético 0 —30c(1 — p?)(dIn B/ds)
Ondas Alfvén (1/v8%) (1 + 3% D (1/48%)(1 + %) D,
Ondas Langmuir (1/762)(1 + (%) Dpemor 0

(HAMILTON et al., 1990):

XOf of dinB 0 [(1—p?) 1o (f
Bor  oMps TR a[ 2 f}*gag (g)

1 0 f Ao

3122 o {(1 )a] + FS(E,M,S,L‘), (2.46)

onde \o(s) = 10%4cm/n(s) In A estd relacionado ao caminho livre médio de um elétron de energia
E por A(E) = \oE?/(E + 1), e n(s) é a densidade numérica do plasma ambiente.

E vélido ressaltar que a solucao completa para a evolugao dos elétrons requer o conhecimento da
distribuicao espacial e da variagao temporal da densidade do plasma ambiente, da geometria e da
intensidade e variacdo do campo magnético coronal. A variagdo temporal da densidade do plasma
ambiente tem um papel importante, devido ao efeito de evaporag¢ao cromosférica. Com a colisdao de
particulas energéticas precipitadas nos pés do arco magnético, ocorre um aumento da temperatura
nesta regiao cromosférica, levando a difusao e expansao do plasma pelo arco magnético, aumentando
a densidade e a temperatura do plasma coronal. Este aumento de densidade proporciona um
aumento na taxa de colisdes das particulas aprisionadas, que podem ter sua energia e angulo de

passo alterados, modificando as condigoes de aprisionamento.

Outros processos podem tornar-se importantes, dependendo de certas condigoes. Perdas sincrotro-
nicas sao relevantes para elétrons de altissima energia, o que, normalmente, corresponde a apenas
uma pequena fragao da populacao de elétrons. Interacoes de particulas com ondas fon-acusticas ou
ondas fon-ciclotronicas podem ser importantes para a dissipagao de energia do feixe na atmosfera.
Com a propagagao do feixe de elétrons, surge uma corrente de retorno, que pode tornar-se instavel

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 Dinamica de elétrons em explosoes solares

Os arcos magnéticos podem ser representados como um garrafa magnética, que confina os elétrons
nao-térmicos pela forga de Lorentz exercida pela convergéncia do campo nas duas extremidades do
arco. Como as duas extremidades estao ancoradas na cromosfera, onde o campo magnético é mais
intenso do que no topo, o aprisionamento das particulas é esperado. A eficiéncia deste aprisiona-
mento é fungdo da razdo de espelhamento o (Eq. 2.15) também relacionada com o cone de perdas
(Eq. 2.19). A eficiéncia do aprisionamento controla a quantidade de radiacdo emitida pelas parti-
culas aprisionadas, como a emissao girossincrotronica em radio, enquanto inversamente, o escape
de particulas do aprisionamento, ou precipitacao, controla a quantidade de radiacao produzida nas
regides mais baixas e mais densas, como os raios-X duros de alvo espesso. Os principios fisicos ba-
sicos deste processo sao bem conhecidos, como descrevemos anteriormente neste capitulo. Mas em
contraste, nao sao muitos os trabalhos de andlises observacionais que utilizam quantitativamente

esta teoria de aprisionamento eletronico.

Antes de sua importancia ter sido reconhecida para as explosoes solares, o aprisionamento magné-
tico de elétrons e prétons foi inicialmente associado ao campo geomagnético (WALT; MACDONALD,
1964; KENNEL; PETSCHECK, 1966). Apés as primeiras evidéncias da ocorréncia de aprisionamento
magnético em explosoes solares, este conceito tem sido extensamente evocado nas analises qualita-

tivas. Um breve histérico destas andlises estd apresentado por Aschwanden et al. (1997).

Os tempos de aprisionamento de elétrons foram estimados para vérios mecanismos de difusao
de angulo de passo (ASCHWANDEN et al.,, 1997). A escala de tempo t; de difusdo por colisoes

Coulombianas entre elétrons e protons é dada aproximadamente por

3/2
tqy(E) = 0,95 x 10% <E> (f&) , (2.47)

p

com o logaritmo Coulombiano In A
InA =1n[8 x 10°(Tyn, '/?)], T, > 4,2 x 10°K (2.48)

¢é considerada um limite superior para o tempo de aprisionamento ¢,,, enquanto o limite inferior é
estimado pela escala de tempo de esvaziamento do cone de perdas t. = L/v (definido pelo dngulo
@0, ou pela razdo de espelhamento o = By/B,,). t. é o tempo para um elétron de velocidade v
percorrer a distancia do arco L. De acordo com as escalas de tempo desses processos sao caracte-
rizados dois regimes de difusdo de dngulo de passo (KENNEL; PETSCHECK, 1966; BESPALOV et al.,
1987):

Difusdo fraca: quando t. < tg4, os elétrons podem sofrer vérias reflexoes no espelho magnético até
ter seu angulo de passo alterado por colisdes com as particulas do plasma ambiente;

Difusdo forte: quando t. > t4. Neste caso, os angulos de passo sao alterados mais rapidamente,
modificando as condi¢oes do aprisionamento de forma mais intensa;

Segundo Bespalov et al. (1987), haveria ainda uma terceira condigdo, onde ondas podem ser exci-
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tadas, e estas espalham as particulas, criando um espelhamento turbulento.

Umas das principais evidéncias observacionais do aprisionamento de elétrons foi estabelecida com
a detecgdo de atrasos nas diferentes bandas de energia de raios-X duros (hard X-rays, ou HXR),
onde HXR de ~ 200 keV e raios-y foram observados varios segundos apods a deteccao de HXR de
menor energia /~ 20 keV (BAI; RAMATY, 1979; BAI et al., 1983; BAIL; DENNIS, 1985; VILMER et al.,
1985; SCHWARTZ, 1984). Esses atrasos sao consistentes com a dependéncia em energia do tempo de
difusao colisional no plasma coronal, e com a conseqiiente precipitacao dos elétrons na cromosfera.
Medigoes da diferenga temporal entre as emissoes em radio e HXR também mostraram atrasos
da ordem de varios segundos, consistente com maiores tempos de aprisionamento dos elétrons
que produzem a radiagao girossincrotronica em relagao 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 precipitagdo, que considera entdo as populagoes
aprisionadas e precipitadas, de forma que os dois modelos de emissdo em raios-X (alvo fino e alvo

espesso) fossem unidos em um dnico cendrio.

Com o desenvolvimento dos modelos tedricos tornou-se possivel calcular as distribuicoes de energia
e angulo de passo em arcos magnéticos com variagao espacial e sob os efeitos de colisoes e outros
processos. Solugoes analiticas e numéricas da equacao de Fokker-Planck, focadas em explosoes so-
lares, foram propostas, considerando diversas simplificagdes. Leach e Petrosian (1981) resolveram
a equagao numericamente, incluindo os efeitos de colises Coulombianas e espelhamento magné-
tico, para um estudo dos elétrons acelerados, e McTiernan e Petrosian (1990) incluiram os efeitos
de perdas sincrotronicas. Em ambos trabalhos, o método de diferengas finitas foi utilizado. Bai
(1982) utilizou-se do método Monte Carlo para encontrar uma solucdo independente do tempo,
para estudar a perda de energia dos elétrons. Lu e Petrosian (1988) desenvolveram uma solugao
analitica, incluindo dependéncia temporal, para elétrons sob influéncia de colisdes em um plasma
magnetizado. Entretanto, estas solugoes sao véalidas apenas para casos simplificados, como densi-
dade de plasma e campos magnéticos espacialmente homogéneos, e elétrons com pequenos angulos
de passo em rela¢ao ao campo magnético. Outras solugoes foram propostas (MCCLEMENTS, 1990;
MACKINNON, 1991; MCCLEMENTS, 1992; MAUAS; GOMEZ, 1997). Uma solu¢ao numérica mais com-
pleta para a equagao de Fokker-Planck foi proposta por Hamilton et al. (1990), com dependéncia

temporal, variacao espacial, e inclui os efeitos de colisGes e aprisionamento magnético.

Lee e Gary (2000) desenvolveram uma solugao semi-analitica da equagdo de Fokker-Planck para
estudar a evolucao de elétrons em um arco magnético assimétrico. Os autores buscaram reproduzir
a evolugao temporal do espectro opticamente fino da emissao microondas, e mostraram que a
evolugao do evento depende fortemente do tipo de distribuigao em angulo 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 difusdo de angulos de passo pelas
colisbes Coulombianas e aprisionamento magnético devido & convergéncia do campo magnético sao

fundamentais.
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3 RADIACAO GIROSSINCROTRONICA EM EXPLOSOES SOLARES

A radiacao girossincrotronica é a emissao eletromagnética gerada por elétrons levemente relati-
visticos que se movem em um campo magnético. No caso de elétrons ultra-relativisticos, onde a
energia cinética é muito maior que a energia de repouso das particulas, a emissao é denominada de
radiacao sincrotronica, enquanto que para particulas de baixa energia a denominagao é radiagao
ciclotronica, descrita pela teoria nao-relativistica. A radiago girossincrotronica gerada por uma

distribuigao térmica (Maxwelliana) de particulas é conhecida como radiagdo girorressonante.

No caso de explosoes solares, acredita-se que a emissao em microondas é gerada por elétrons
nao-térmicos espiralando no campo magnético. A teoria da emissao girossincrotronica gerada por
elétrons em Orbitas circulares no vacuo foi apresentada e discutida por diversos autores (SCHOTT,
1912; TAKAKURA, 1960a; LANDAU; LIFSHITZ, 1962) e estendida para 6rbitas helicoidais por Taka-
kura (1960b). Para o caso geral da radiacdo eletromagnética gerada por particulas carregadas em
um plasma magnetizado existem diversos tratamentos na literatura, e. g. Mansfield (1967) e refe-
réncias, com expressoes para a distribuicao espectral e angular da radiagao, para ambos os modos
de propagagao (tratando-se o plasma como bi-refringente), e para um elétron com dada energia e

angulo de passo.

Ramaty (1969) apresentou um formalismo detalhado com equagbes integrais sem solugdo analitica
para os parametros envolvidos no célculo da radiagao girossincrotronica em um plasma magne-
tizado. Através de cdlculos numéricos, Ramaty (1969) demonstrou que as equagoes da radiagéo
sincrotronica (GINZBURG; SYROVATSKII, 1964), aplicadas as explosoes solares, levam a uma grande
discrepancia em relacao ao formalismo da radiagao girossincrotronica, para elétrons com energia
abaixo de 2 MeV. Discutiu ainda, que uma determinacao mais precisa sobre o espectro girossin-
crotronico deve conter um tratamento mais consistente sobre a auto-absorcao e supressao do meio.
Devido ao extenso tempo de processamento necessario para a solugao das equacoes da radiacao
girossincrotronica (principalmente nas décadas de 70 e 80), tornou-se comum encontrar na litera-
tura expressoes 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 limita¢oes quanto as bandas de validade dos parametros envolvidos no célculo.

3.1 Propagacao de ondas eletromagnéticas em um plasma magneto-ativo

A propagagao de ondas eletromagnéticas, descritas pelos vetores campo elétrico E e campo mag-
nético B, em um plasma, é descrita através das equagoes de Maxwell, das quais podemos obter a

equagao de onda (no dominio da freqiiéncia):

Vx(VxE)—(%)QE-E:Q (3.1)

onde ¢ é a velocidade da luz no vécuo, w = 27w é a freqiiéncia angular da onda eletromagnética. €
é o tensor dielétrico, onde € = €,.€q, sendo €y a permissividade do espaco livre e €, a permissividade

relativa do meio. A propagacgao das ondas é governada pelas caracteristicas do meio, representadas
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pelo tensor €, que é determinado pelo movimento das particulas no campo eletromagnético da onda
e no campo magnético externo estitico, pela agitagao térmica e por colisoes. Estes parametros

podem ser representados pelas freqiiéncias caracteristicas do plasma,

e a freqiiéncia de giro do elétron:

vg = %;—i, (3.2)
e a freqiiéncia de plasma:
=2, (3.3)
e a freqiiéncia de colisoes elétron-ion:
Ve = %\/%me (kZ;(;z/Q In (15172)1};”) . (3.4)

Nestas equagoes, v ¢ a freqiiéncia da onda eletromagnética, B é o campo magnético externo, n, é
a densidade numérica de elétrons térmicos (do ambiente), T' é a temperatura, k; é a constante de

Boltzmann, h é a constante de Planck, e e m sao a carga e a massa do elétron.

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

w2
(1 — %) €0 0

0
2
—) € 0 . (3.5)

E, dessa forma o indice de refracao p é:

= e =1 (W), (3.6)

No caso da coroa solar, a freqiiéncia de colisoes elétron-ion w. é muito pequena em relacao as outras
freqiiéncias caracteristicas, e pode ser desprezada, quando avaliando a emissao girossincrotronica.
Considerando entao um sistema de elétrons energéticos movendo-se em um plasma com densidade
homogeénea, frio (as particulas do plasma sdo consideradas fixas em posigdes estaveis na auséncia
de uma perturbagao externa), sem colisdes e permeado por um campo magnético externo estatico
(que causa uma anisotropia no meio), a propagagdo de ondas neste meio é regida somente pelas
caracteristicas deste meio, se a densidade de elétrons do plasma é muito maior que a densidade dos

elétrons energéticos. Estas caracteristicas do plasma se refletem no tensor dielétrico € dado por:
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w2
G2
€= %60 (1 + ﬁ) €0 0 . (3.7)
w

t\:"c N

0 0 (1-2%) e

Pela teoria magneto-idnica (RATCLIFFE, 1959), a relagao de dispersao em tal plasma é biquadratica
para o fndice de refragao pi+, o que leva a dois modos de propagagao (12 > 0), chamados ordindrio
e extraordindrio, ou dois modos evanescentes (11 < 0). O indice de refragao neste caso ¢ dado pela
equagao de Appleton-Hartree (RATCLIFFE, 1959; STIX, 1962):

2X(1-X
W2(0) = 1- U-X) 7 (3.5)
2(1 — X) — Y2 sen20 £ /Y4 sen®d + 4(1 — X)2Y2cos2 0
onde: )
—(
() o
VB
Y =—. 1
! (3.10)

Os indices subscritos + e — indicam os modos ordindrio e extraordindrio, respectivamente.

Em termos da equagao (3.8), os coeficientes de polarizacao ag (transversal) e a; (longitudinal) sdo:

2(1-X 0
ags = ( ) cos (3.11)
—Y sen26 & /Y2 send + 4(1 — X)2 cos2 §
Y cosf —1)XY 0
s = (ag+Y cos ) sen (3.12)

1-Y2—-(1-Y2cos20) X’

O indice de refracao apresenta ainda cortes (u+ = 0) e ressonancias (p+ = 00) para as freqiiéncias
caracteristicas do plasma, em certas regioes de um plasma nao-homogéneo. Uma onda que se
propaga nessas regioes serd refletida ou absorvida, respectivamente. Dessa forma, uma onda com
freqiiéncia v, nos modos ordinario e extraordinario, nao escapard da fonte a nao ser que v seja

maior que v, ou v, respectivamente, onde (PAWSEY; BRACEWELL, 1955; RAMATY, 1969)

2
v v
— 2 B B
Vp =A\Vve + == + —. 3.13
O campo elétrico da onda possui as componente longitudinal e transversal. No entanto, a energia
associada a componente longitudinal nao se propaga, a nao ser que sejam considerados mecanismos
de conversdo, entre oscilages longitudinais e/ou ondas eletromagnéticas transversais (MCLEAN;

LABRUM, 1985). Portanto para o plasma solar, podemos considerar a;, = 0 (RAMATY, 1969).
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3.2 Emissao e auto-absorcao da radiacao girossincrotronica

A emissividade de um elétron, em funcao da freqiiéncia e distribuicao angular, para os modos

ordindrio e extraordindrio, é dada pela equagao (RAMATY, 1969):

2me? = jrs
0 = 2
Ui(V, 777(25) c v ;00 1 +agi

S

<{ =g sensaiten + fans (20— 5<28Y g0 } (3.14)

senf

) (1/— VB —uiuﬂcosgbcosQ) ,
Y

onde:

sp+ seng senf

(3.15)

S

1 — p4Bcospcosh’

3 é a velocidade do elétron em unidades de ¢, v = 1/4/1 — 32, ¢ é o angulo de passo do elétron

em relagao a B e J; é a funcao de Bessel de ordem s.

A equagio (3.14) é vélida para todas as freqiiéncias nas quais u2 > 0, e é referente & emissividade
volumétrica de uma distribuicao mono-energética de elétrons com um tnico angulo de passo, nor-
malizada para um elétron com fator de Lorentz e angulo de passo ¢. Os coeficientes de emissao
Jj+ e absor¢ao k4 para distribuicoes arbitrarias de energia e angulo de passo podem ser obtidas a
partir das expressoes gerais (BEKEFI, 1966; MELROSE, 1968):

Ja(0,6) = / ns (.07, ) £ ) dPp, (3.16)

be06) = (/202 [ 020070050 (0) — £ (317)

onde f(p)d®p é o niimero de elétrons no espaco de momento, e o sinal de k é definido de modo que,
emitindo um féton, o momento do elétron passa de p’ para p. Como a energia do féton hr é muito

menor que a energia do elétron ym.c?, f(p) — f(p’) pode ser reduzido a:

hv O d
fp) = ) = —p%ﬁv% + tan A¢£, (3.18)

sendo A¢ a mudanga do angulo de passo do elétron resultante da emissao de um féton com energia
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hv na diregao 6:
hv pgBeost — cos¢

pc 0 seny

tan A¢ = (3.19)

Ressaltamos que a energia cinética dos elétrons, (v — 1), é dada aqui em unidades da energia de
repouso m.c?. As equacoes nesta secio serdo escritas em funcao do fator de Lorentz . Considerando
uma fonte com volume total V', contendo um numero N de elétrons com energia acima de um
valor minimo dado, e supondo que a fungéo de distribui¢ao f(p) pode ser separada em uma parte

dependente da energia u(y) e outra do dngulo de passo g(¢), podemos escrever (RAMATY, 1969):

N 10y

] (320)

flp) =

Em termos das fungoes (3.14) e (3.20), as expressoes para os coeficientes de emissao ji e absorgao
K+ sao (RAMATY, 1969):

= 27—/ / o)+ (v, 0,7, p)dcose dy e (3.21)

ki (v,0) = 2n N/ / o)+ (v, 0,7, 9)

mev2pi vV
X[ 07" d u) | pafosd —cos 1 dg(o)
u(y) dy B2 vBseng  g(p) do

} d cos ¢dry. (3.22)

As integrais duplas dcos ¢ dvy nas equagoes (3.21) e (3.22) podem ser reduzidas a uma integral
simples, avaliando a fungéo ¢ de Dirac na equacao (3.14). Para 6 # /2, esta operagio elimina a

integral sobre dcos ¢, e obtém-se:

BN & v v
(V 0) V mec2 Vg (VBvo) € (323)
ki) = oodne 2y (2 (3.24)
+\V, BV 7T € + vg .

Para 0 # 7/2, as fungdes G e H sao dadas por:

Gy\  2n o & Q o 1

<Hi> " cosf1+ (1(7.i / = 9(05)Z <ICS)d% (3.25)
onde:
B2 d [um)} piBoosd —cosd, 1 dg(,) 3.36)
u(y) dy | By? B sends  g(¢s) do '

0 S g .
Zs = ag, (C:ti — ﬁzz;z ) Js(xs) — B senesJ. (), (3.27)
= su+ 0 send sengg (3.28)

1 — p4 B cosbcos ¢y
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1—svp/vy

. = . 3.29
cos ¢ 40 cos ( )
Para cada valor de s, a integral em dvy deve ser resolvida para os limites 1 e 7s:
sup /v F g COSG\/(SVB/V)2 + p3 cos?60 — 1
")/172 = . (330)

1— p3 cos? 6

Na prética, os limites de integracdo em dv, ou em energia uma vez que E = (y — 1)mc?, utilizados

sao estabelecidos dentro de um intervalo de energia inferior F; e superior Fs.

Na auséncia de interacoes entre a particula emissora e o plasma ambiente, este atua apenas como
o portador das ondas eletromagnéticas. No entanto, como ressalta Klein (1984), uma particula
de certa energia tem eficiéncia de emissao menor em um plasma do que no vacuo. Este efeito de
supressao da emissdo pelo plasma ambiente é conhecido como efeito Razin (RAMATY, 1969). Uma
expressao empirica para se conhecer onde este efeito é maior é a freqiiéncia de Razin:

1/5 N

2
— ~ 2 31
3vg send OB senf’ (3.31)

VR

onde, freqiiéncias abaixo deste limite serao rapidamente mais afetadas pela supressao do meio. Em
Ramaty e Lingenfelter (1968), Ramaty (1969) foi introduzido o parametro ag, definido como

_3vp

QR (3.32)

=37,
que no calculo da emissao girossincrotronica de um elétron com fator de Lorentz + controla a
supressao Razin. Em baixas freqiiéncias, a supressao € forte se agy < 1, e nao é afetada se agy > 1;
a radiacao pode ser ainda totalmente suprimida se ary < 1. O pardmetro a g, relacionado ao efeito
Razin, equagédo (3.32), evidencia que este efeito é maior em plasmas fracamente magnetizados e de

alta densidade.

3.2.1 Transferéncia Radiativa

Devido as caracteristicas do plasma na coroa solar, o meio pode ser opticamente fino (transparente)
ou espesso (opaco) para a radiagao na faixa rddio. Também devido as condig¢oes do plasma coronal,
de acordo com a teoria magneto-idnica (RATCLIFFE, 1959), a radiacdo I propaga-se como duas
ondas independentes, o modo ordindrio (indicado pelo indice “+”) e o modo extraordinario (indice
“~"), de forma que I = Iy + I_. Assim, a intensidade de radiagdo I+ deve ser analisada através

da equagao de transferéncia radiativa:

d I

2 + .
—— =j+ —kiL, 3.33
onde j4+ é o coeficiente de emissao do plasma e k4 é o coeficiente de absorcao do plasma. A Eq.
3.33 descreve a trajetoria da radiagdo, que pode ser modificada de acordo com o indice de refragao

do meio p+. No entanto, no caso de um meio homogéneo, o fluxo F emitido de uma regiao de
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area () e profundidade L pode ser obtido através da solugao da Eq. 3.33 para um meio homogéneo:

Fo=7501-e )0, (3.34)

ki
onde 7 = ki L é a profundidade éptica do meio, que define o regime de opacidade. Para 7. >> 1,
o meio é opticamente espesso, e a Eq. 3.34 se reduz a Fy = (ji/k4)82; para 74+ << 1, 0 meio é
opticamente fino, reduzindo a Eq.3.34 a Fy = ji L, através da expansdo em série do termo e~ "=.
Uma forma emirica de estimar os regimes de opacidade éptica é através do indice espectral, que

indica a inclinagao do espectro pela equagao:

o= s/ Fy) (3.35)
log(v2/11)

E importante ressaltar que esta descricao da transferéncia radiativa é valida para qualquer processo

radiativo. Estes mecanismos definem a capacidade do plasma de produzir radiacao e de absorver

radiacdo, através dos coeficientes de emissao j e auto-absorcao k, respectivamente. Estes coeficientes

podem também ser dados, em uma primeira aproximagao, pela soma de coeficientes de diversos

mecanismos diferentes que produzem radiagao na faixa de interesse do espectro eletromagnético.

3.3 Caracteristicas da radiacao girossincrotronica de explosoes solares

A influéncia dos diversos parametros que regulam a radiacdo girossincrotronica produzida por
uma distribuicdo nao-térmica de elétrons foi estudada inicialmente sob a suposi¢ao de uma fonte
homogénea: os parametros da distribuicao de particulas e do meio ambiente sao considerados
espacialmente constantes. A grande maioria das andlises de eventos observados foi feita através
de célculos da radiagdo girossincrotronica com uma fonte homogénea. Apesar de suas limitacoes,
esta técnica permite estimar a intensidade do campo magnético efetivo da regido emissora (COSTA;

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

Os efeitos da auto-absor¢ao e do meio, através do efeito Razin, tém um papel importante no
espectro da radiacdo girossincrotronica, principalmente em baixas freqiiéncias (RAMATY, 1969;
HOLT; RAMATY, 1969; DULK, 1973), alterando significativamente a forma do espectro. A regiao
de altas freqiiéncias do espectro girossincrotronico é determinada pela distribuicao de particulas
energéticas, e. g. Dulk e Marsh (1982). A distribuigao de elétrons em energia é normalmente descrita
pela expressao:
E;
uw(E) = Apor / E~°dE. (3.36)
E;
A inclinagao do espectro de fétons, também denominada de indice espectral a (Eq. 3.35), pode ser
relacionada com o espectro de energia dos elétrons, através da relagao empirica (DULK; MARSH,
1982):
a=0,900 — 1,22. (3.37)

Dulk e Marsh (1982), utilizando também as equagdes apresentadas por Ginzburg e Syrovatskii
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(1965) para distribuigoes relativisticas, apresentaram os espectros tipicos esperados da emissao
produzida em fonte homogéneas (Fig. 3.1). Entretanto, valores para os indices espectrais diferen-
tes dos apresentados ja foram observados, evidenciando a necessidade de considerar as variagoes

espaciais das fontes emissores.

logI o ez -
e nao-termico < S

log v

Figura 3.1 - Espectros da emissao girossincrotronica de fontes homogéneas, para os casos
relativistico e levemente relativistico.

FONTE: Dulk e Marsh (1982).

Observagoes com resolugao espacial das emissoes na faixa visivel, ultravioleta, raios-X e radio evi-
denciaram as caracteristicas inomogéneas da atmosfera solar, contrariando as simplificagoes realiza-
das nos trabalhos citados acima. A atmosfera solar, principalmente nas regioes ativas, é estruturada
por complexos campos magnéticos. Durante uma explosao solar, acredita-se que os elétrons sejam
aprisionados pelos arcos magnéticos, onde a indugdo magnética e a densidade variam espacial-
mente, e logo, o espectro girossincrotronico deve ser formado pela superposicao das contribuigoes
de regides com diferentes parametros fisicos e vistos sob diferentes dngulos por um observador. A
partir destes conceitos, diversos autores, interessados, além das caracteristicas espectrais, nas ca-
racteristicas espaciais da emissao, desenvolveram modelos de radiagao girossincrotronica, nos quais

tanto a densidade quanto o campo magnético variam espacialmente.

O espectro girossincrotronico de elétrons nao-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 homogénea. Takakura e Scalise (1970),
Takakura (1972) encontraram um alargamento espectral devido & 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 absor¢ao
livre-livre de elétrons nao-térmicos, utilizando um modelo de fonte homogénea. No entanto, nota-
ram que este mecanismo nio é suficiente para explicar os altos fluxos observados (=~ 103 sfu, sendo
que 1 sfu = 10’22Wm*2Hzfl), sendo o mecanismo girossincrotronico nao-térmico o mais provavel
para a radiagdo observada. Lee et al. (1994) obtiveram bons resultados na anélise 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 radiagao girossincrotronico em uma fonte com campo magnético com configuragao de

dipolo simples.

Em uma andlise estatistica, Schoechlin e Magun (1979) encontraram os indices espectrais nas bai-
xas freqiiéncias (regido opticamente espessa do espectro) e concluiram que sao menores (espectros
mais planos) em relagio aos valores previstos por qualquer modelo de fonte homogénea. Klein e
Trottet (1984), Alissandrakis e Preka-Papadema (1984), Preka-Papadema e Alissandrakis (1988)
calcularam a morfologia espacial da emissao e o espectro integrado para uma fonte inomogénea bi-
dimensional, baseada em uma estrutura dipolar simples. Estes trabalhos tiveram seu principal foco
na dependéncia espectral e espacial da geometria da fonte, mostrando as diferentes contribuigoes
da emissao dos pés e do topo do arco magnético, além da dependéncia da radiagao observada com

o angulo de observagao.

Os modelos de radiagao girossincrotronica de explosoes solares sao importantes métodos para a
dedugao de informagcdes sobre a estrutura fisica das fontes em radio e a distribuicao das particu-
las aceleradas. Diversas caracteristicas destes processos ja foram estudadas, no entanto, separa-
damente. Nenhuma analise foi realizada considerando a complexidade das estruturas magnéticas

coronais, recentemente observadas em raios-X e ultravioleta distante.

Recentemente, Simoes e Costa (2006) apresentaram um trabalho considerando fontes emissoras
tridimensionais, estruturadas por campos magnéticos em forma de arcos e com variagao espacial
de suas caracteristicas. Os resultados mostram espectros mais largos (indices espectrais menores na
regido opticamente espessa do espectro), concordando com os resultados estatisticos de Schoechlin
e Magun (1979). Neste trabalho também foram apresentados mapas da emissdo que mostram, em
geral, grandes fontes de baixas freqiiéncias associadas ao topo dos arcos e fontes compactas em altas
freqiiéncias, associadas aos pés dos arcos magnéticos. Estes resultados mostram as caracteristicas
tipicamente observadas em eventos detectados por instrumentos com resolucao espacial, ressaltando
a importancia da geometria e da variacao espacial de intensidade dos campos magnéticos para a

emissao.
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4 DESCRICAO DO METODO

Neste capitulo descrevemos os procedimentos utilizados para obter a distribuigao espacial de uma
populagao de elétrons em um arco magnético, assim como para obter a radiagao na banda de
microondas produzida por esta populagao. De maneira geral, o método consiste em: definir o arco
magnético (densidade de plasma, indugdo magnética e comprimento); definir a fungao de inje¢ao dos
elétrons (distribuicdo inicial em energia e dngulo de passo, e perfil temporal); resolver a equagao
cinética para elétrons no plasma magnetizado; calcular a radiagao produzida por estes elétrons.

Descrevemos a seguir cada etapa deste processo.

4.1 Solugao da equacao cinética para elétrons em plasma magnetizado

Neste estudo, investigamos a distribuicao espacial dos elétrons nao-térmicos ao longo de arcos
magnéticos utilizando o cédigo numérico fkrplk (HOLMAN et al., 2001), baseado no método de
Hamilton et al. (1990). Nao discutiremos aqui os métodos numéricos para a solugdo da equagao
de Fokker-Planck, extensamente detalhados em Hamilton et al. (1990); Porém apresentamos uma

descri¢ao do funcionamento do programa.

4.1.1 Codigo numérico fkrplk

O cédigo fkrplk, escrito em linguagem FORTRAN, permite encontrar as solucoes para a fungao de
distribuicao de elétrons com dependéncia em energia, angulo de passo, posicao e tempo, ou seja,
para cada intervalo de tempo e posi¢ao definidos, temos uma distribuicdo de elétrons em energia
e angulo de passo. A variacdo espacial do campo magnético pode ser definida por um funcao
arbitrdria, enquanto que a densidade de plasma ambiente é mantida constante no arco. Além das
rotinas de inicializagao, o c6digo consiste em cinco subrotinas, que avaliam os termos da Eq. 2.46,
referentes a posigao dos elétrons, variagao de energia por colisoes, alteragoes sistematicas do angulo
de passo pelo espelhamento magnético, difusao dos angulos de passo pelas colisoes, e injecao de

elétrons, a cada iteragao no tempo.

Neste c6digo, os termos da Eq. 2.46 sao integrados separadamente a cada passo de tempo, modi-
ficando a fungao f(F,u,s,t). A estabilidade numérica é garantida através da escolha do passo de
tempo. Dados os processos fisicos envolvidos, as escalas de tempo sao avaliadas, e a menor delas é
usada como passo de tempo. O tamanho das grades de simulagao de posicdo, energia e angulo de

passo foram escolhidos de acordo com os critérios definidos por Hamilton et al. (1990).

O cédigo fkrplk considera um arco simétrico em relagao ao topo, de forma que a evolugao dos
elétrons é avaliada apenas para metade do arco, reduzindo o consumo computacional. Assim, os
elétrons que chegam ao final da grade espacial e nao sao refletidos de volta devido ao espelhamento
sdo retirados da simulacao. Ja os elétrons que retornam ao topo sao refletidos de volta, como se

estivessem indo em direcao ao outro extremo do arco.
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4.1.1.1 Funcoes de injecao no tempo

Modificamos o cédigo original para permitir maior flexibilidade de pardametros no perfil temporal
da funcao de injegao. Incluimos trés possiveis fungoes de injegao, com controle também sobre sua
duragdo (7) e instante do pico (o), utilizadas na literatura: uma func¢do parabdlica, uma fungao

triangular e uma funcdo exponencial (LEE; GARY, 2000), dadas por:

a(lt—to| <m) = (t—to+m)(n —t+to)/ri, (4.1)
QQ(|t7t0| STQ) = lf‘tftg‘/Tg [§] (42)
a3(t) = exp(=[t —tol/T). (4.3)

Para normalizar as escalas de tempo das trés fungoes, faz-se 71 = 1,57 e 79 = 27. As trés fungoes sao
simétricas em relagao ao instante de maxima injegao ty. Embora sejam fungoes arbitrarias sem um
mecanismo especifico de aceleragao associado, lembramos que a avaliacao de tais mecanismos esta
fora do escopo deste trabalho. Na Fig. 4.1 apresentamos as trés funcoes de injecao e o niimero de
elétrons resultante destas injegoes. Esta figura é uma reproducao 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 nimero de elétrons, e logo os resultados sao equivalentes.

E interessante notar que para as trés funcgoes de injecao a diminuicao gradual do nimero de elétrons
converge para a mesma amplitude e escala de tempo. Isto porque esta diminuicao esta associada
as colisdes Coulomb e & razdo de espelhamento (neste caso, com um cone de perdas uy = 0,6),

que definem as condigbes de aprisionamento.

Estas fungoes de injecao nao necessariamente precisam representar a escala de injecao associada
a algum mecanismo de aceleragdo. Warren (2006) obteve bons resultados ao analisar o “evento
Masuda” (MASUDA et al., 1994) considerando o modelo de multi-thread. Esta hipétese supoe ndo uma
funcao de injecao continua, mas diversas e pequenas regioes de reconexao magnética, que produzem
pequenos feixes de particulas aceleradas/aquecidas. Portanto, estas fungdes podem representar

apenas o envelope total das pequenas e multiplas injegoes.

4.1.1.2 Funcoes iniciais de distribuigao de elétrons em angulo de passo

A quantidade de elétrons que é injetada no arco é definida pela funcao de injegao e pela funcao de
distribuicao inicial Sy(E, u)

Os elétrons sdo injetados no topo do arco sg, local mais provéavel considerando que a ocorréncia de
reconexoes magnéticas e liberagao de energia com a aceleracao de particulas deve acontecer acima
do arco (ASCHWANDEN et al., 1996).
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Figura 4.1 - Relagao entre os perfis de injegao (acima) e o nimero de elétrons aprisiona-
dos (abaixo). q1, g2 e g3 representam respectivamente as inje¢oes parabdlica,
triangular e exponencial.
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A fungao de distribuicao inicial é definida como:

So(E, p) = f(E)g(p) = E~g(p), (4.5)

onde a distribuicao de elétrons é definida como uma lei de poténcia, com indice espectral J, e para
a distribuigao em angulo de passo definimos trés fungoes: isotrépica, feixe alinhado com o campo
magnético (beam), e feixe perpendicular & direcao do campo (pancake). Representamos estas trés

formas através da equagao:

9() = exp H (“‘)] , (46)

onde os parametros ag e a; definem, respectivamente, a largura do feixe e a direcao do feixe. Assim,
o feixe tipo beam tem a; = 1, enquanto o feixe tipo pancake tem a; = 0. A distribuicao isotrépica

é definida como g(p) = 1.

4.1.1.3 Definicao do arco magnético

No caso da coroa solar, o raio de giro das particulas ao redor das linhas de campo magnético é
muitas ordens de grandeza menor que outras escalas espaciais do problema. Assim, as particulas
carregadas est@ao presas as linhas de campo de forma que apenas sua posicao s ao longo destas

linhas é necessaria para descrever a distribuicao espacial.

Portanto, definimos a variacao espacial da inducao do campo magnético B em funcao da razao de
espelhamento o, do comprimento do arco do topo ao pé L. e da inducao magnética no topo By

através da equagao:

B(s) = By [1 +(o— 1)2} . (4.7)

Entretanto, os valores absolutos da indugao magnética nao sao importantes para definir a posigao

das particulas, mas sim sua variagao espacial:

dB 2s(c — 1)

s e e 3 (4.8)

Os valores absolutos do campo magnético serao relevantes para o calculo da radiagao produzida

nesta fonte. A densidade de plasma ambiente n, é suposta espacialmente homogénea.
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4.1.1.4 Saidas do cdédigo

Ao fim da simulagado, temos como resultado a fungao de distribuigdo f(F, u, s,t), ou seja, a funcao
de distribuicao dos elétrons em energia E e angulo de passo p em cada posigao do arco s para cada
instante de tempo ¢. Apesar da funcao de distribuicdo inicial ser separavel em funcoes da energia
e do angulo de passo (ver Eq. 4.5), com a atuagdo dos processos fisicos considerados, a fungao
f(E, u,s,t) deixa de ser separavel. Ainda assim é possivel encontrar para cada s e t o espectro de

energia dos elétrons (Eq. 4.9) e o ntmero de elétrons (Eq. 4.10)

w(Bosit) = [ 1B dn (4.9)
E>

N(s,t) :/ u(E, s, t)dE. (4.10)
E;

A partir destas informagoes, é possivel calcular a radiacao produzida pela populacao de elétrons.

4.1.2 Testes do cédigo numérico fkrplk

Apés as alteragOes necessarias no cédigo, 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 calculo dos termos de variagao de energia e difusdo de angulo de passo dos
elétrons em uma fonte homogénea. A dependéncia da densidade de plasma estd relacionada com o
tempo ¢ pela varidvel y (dy = cdt/)g). A funcio de injegao neste caso é S = E=3(2u*—pu?+1/8)4(t),
onde §(t) é a fungao delta de Dirac. O quadro superior mostra a evolugao do espectro de energia
(integrado em dngulo de passo) e no quadro inferior temos a evolugao da distribui¢do em angulo de
passo para elétrons com F = 111 keV e E = 1038 keV. Os elétrons de menor energia sao isotropi-

zados mais rapidamente e perdem mais energia do que os elétrons de alta energia (D, x B3y72
e Eocfh).

Com a convergéncia do campo, o angulo de passo dos elétrons aumenta conforme se aproximam dos
pontos de convergéncia, ou seja, dos pés do arco. Elétrons com angulos de passo suficientemente
altos ficam aprisionados até perderem sua energia por colisoes, ou sofrerem difusdo para angulos
de passo menores, de modo que alcancem os pés do arco e precipitem na cromosfera. Na Fig. 4.3
apresentamos a reprodugao das Figs. 3 e 4 de Hamilton et al. (1990), para o caso de convergéncia
de campo magnético, mas sem o plasma de fundo, para avaliar as rotinas de posicao e espelhamento
magnético. A fungdo de injegao neste caso é S = §(E — FEg)d(t) exp(—s?/s?) exp|—(u — p1)?/pd),
com Ey =1 MeV, s; = 5x 107 cm, p; = cos(40°) e po = cos(10°). A Fig. 4.3a mostra a propagacio
dos elétrons injetados instantaneamente no topo do arco. Elétrons com diferentes angulos de passo
viajam em diferentes velocidades (v = pfBc) de maneira que a distribuicdo inicial se alarga no
espago com o tempo. A Fig. 4.3b mostra a distribuigdo em angulos de passo (integrada no espaco)
e evidencia como o feixe inicial se aproxima de p = 0 (reflexdo pelo espelho magnético) e é entao
refletido de volta (u negativos).
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Figura 4.2 - Reprodugao da Fig. 2 de Hamilton et al. (1990), mostrando (a) a evolugao
do espectro de energia e (b) da distribuigado em angulo de passo de elétrons
de 111 keV e 1039 keV, em uma fonte espacialmente homogénea. No segundo
quadro, os instantes y = 0;0,05;0,2 e 0,5 estao representados pelos simbolos
©, + e *, respectivamente.
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Figura 4.3 - Reprodugao das Figs. 3 e 4 de Hamilton et al. (1990). a) deslocamento e
alargamento da populacao de elétrons devido a suas difernetes velocidades
ufc, nos instantes ¢t = 0; 0,01; 0,03; 0,05 e 0,07; b) Evolugao da distribuigao
em angulo de passo dos elétrons devido ao espelhamento magnético.

4.2 Calculo da emissao em microondas

Em trabalhos anteriores (SIMOES; COSTA, 2006) desenvolvemos uma nova versao do chamado cdédigo
Ramaty (RAMATY, 1969; RAMATY et al., 1994), incluindo os termos que permitem a avaliagdo de
distribuicoes anisotrépicas em angulo de passo e alterando o método de integracao numérica para o
método Gauss-Legendre, mais robusto e preciso. Para diferenciar do cédigo Ramaty, chamaremos

esta nova versao de codigo gyrosync.

O cb6digo gyrosync obtém os coeficientes de emissdo (Eq. 3.21) e auto-absorgdo (Eq. 3.22) da
radiagao girossincrotronica através da integragdo numérica da Eq. 3.25. Os parametros de entrada
sao as fungdes de distribuicao dos elétrons em energia u(7y) e angulo de passo g(¢), e a defini¢ao
dos parametros da fonte, intensidade do campo magnético B, angulo de visada do observador 6 e

a densidade de plasma n,, relevante para a avaliacdo da supressao Razin (Eq. 3.31).

O formalismo apresentado por Ramaty (1969) é baseado na suposi¢do desta separagdo das com-
ponentes do momentum dos elétrons em uma funcao de distribuigdo em energia e uma fungao de

distribuicao em angulos de passo

f(E, p) = u(E)g(p). (4.11)

Como comentamos anteriormente, as distribuigoes f(F, u, s, t) ndo sdo separaveis em duas fungoes,

uma com dependéncia em energia e outra em angulo de passo. Para poder calcular a radiagao
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produzida pela f(E, u, s, t), utilizando o formalismo completo (e portanto supondo a separacao da
dependéncias das componentes do momentum), optamos por calcular os coeficientes de emissao
e auto-absorcao para bandas estreitas de energia, e utilizando a distribuicao em angulo de passo
correta para cada banda. Os coeficientes de cada freqiiéncia sdo entdo somados. Dessa maneira,
a funcao de distribuicao em energia é considerada como uma composicao de fungoes em lei de
poténcia, definidas pelos pontos de energia na grade. Exemplificando, ao invés do céalculo ser feito
para toda a banda de energia (50 keV a 2 MeV), com apenas uma distribuigdo em angulo de
passo para todos os elétrons, calculamos os coeficientes para bandas de, por exemplo, 50 a 55 keV,
utilizando a distribui¢ao de angulo de passo desta banda de energia. O cédlculo continua seguindo
bandas estreitas de energia (55 a 60 keV, 60 a 65 keV, etc) e os coeficientes girossincrotrénicos de

cada freqiiéncia sao somados no final, completando toda a banda de energia da distribuigao.

Outra modificagao necessaria no cédigo gyrosync veio da dificuldade de se encontrar fungoes ma-
temdticas simples que representassem bem as distribuicoes. Apesar de as funcoes injetadas terem
formas conhecidas (lei de poténcia e gaussiana, para energia e angulo de passo, respectivamente), a
evolugao da distribuicao f sob os efeitos de colisées Coulomb e espelhamento magnético, ao longo
das iteracoes temporais, as modifica de maneira que nao podem ser representadas por fungoes
matematicas simples que se apliquem a todos os casos. Utilizamos entao os valores numéricos para
estas distribuicoes e métodos numéricos para encontrar as derivadas destas onde necessario, por

exemplo na Eq. 3.25.

Comparamos os resultados do nosso cédigo original com os do novo cédigo e erros maiores que 2%
aparecem apenas em v/v, < 2, com 0 = 10° (Fig. 4.4a). Para valores de § maiores, os erros sao

despreziveis (Fig.4.4Db).
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Figura 4.4 - Comparacao entre o cédigo original (linha continua) e o novo cédigo modifi-
cado (¢), para (a) # = 10° e (b) § = 85°. O erro (linha tracejada) mostra-se
praticamente desprezivel.
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O novo cddigo permite que se avalie qualquer tipo de distribuicao em energia e angulo de passo

sem um aumento significativo no custo em tempo computacional.

4.2.1 Transferéncia Radiativa

Desenvolvemos um novo método para caracterizar a estrutura magnética tridimensional, que per-

mite calcular a transferéncia radiativa e obter os mapas de emissao em microondas.

O arco magnético é descrito utilizando uma geometria semi-circular e pode ser posicionado em
latitude e longitude heliogréficas, além do que chamamos de angulo de inclinagdo (em relagéo a
normal ao plano onde estao os pés do arco) e dngulo de azimute (rotacdo do arco em relagdo ao
equador solar). Dada a posigdo, calculam-se os angulos entre a diregdo de cada setor do arco e a
diregao do observador. Este angulo de visada é usado no calculo da radiagao microondas. Estes

elementos estao representados na Fig. 4.5.

inclinagao

rotacao

setores

raio principal j
raio secgao transversal

Figura 4.5 - Representacao do modelo de arco magnético e seus parametros geométricos.

Com o arco definido e posicionado, definem-se seu raio principal e o raio da secgao transversal.
Utilizamos ent&o um volume de L, x L, x L, voxels (elementos de volume) que serd preenchido
de acordo com a geometria definida, e obtemos a posigao (z,y, z) de cada voxel de cada setor do
arco. O valor L, = Ly = L, = 64 para a definicao do volume foi a melhor escolha por ter a melhor

relagao em uso de recursos computacionais e resolucao espacial.

Com a defini¢do da geometria e calculada a evolugao da funcao de elétrons f(E, p, s,t), calculam-

se os coeficientes de emissao j,(s,t) e auto-absor¢ao k,(s,t) da radiagdo girossincrotrénica para
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cada freqiiéncia v escolhida através do codigo gyrosync. Cada setor do arco com dimensdo AL é
preenchido com os coeficientes de acordo com as coordenadas (x, y, z). Entao, para cada freqiiéncia
v e para cada instante de tempo ¢ calcula-se a transferéncia radiativa na fonte tridimensional,

através da equagao

I(z,y) = M{l — e R @YRAALY L T (g y, 2 — 1)e Re@uRAL (4.12)

A Eq. 4.12 representa a transferéncia radiativa através da dimens@o z, orientada em direcdo ao
observador, resultando em um mapa da intensidade de radiagao I,(z,y,t). A densidade de fluxo
F,(x,y,t) é obtida multiplicando cada pixel da imagem pelo seu angulo sélido Q (Eq. 4.13), e para

obter a densidade de fluxo total basta somar todos os pontos do mapa, ou seja,

FV(x,yat) = IV(x7y7t)Q‘ (413)

Um diagrama representativo da geometria do cdlculo da transferéncia radiativa pode ser visto na
Fig. 4.6.

subdivisao dos setores observador

Figura 4.6 - Representacao do célculo da transferéncia radiativa através do arco magné-
tico.
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5 ESTUDO DA DINAMICA E PRODUCAO DE RADIACAO DOS
ELETRONS

Neste Capitulo, apresentamos a aplicagdo do método descrito anteriormente em diversos casos com
diferentes inje¢oes e parametros da fonte. Apresentamos os resultados e a avaliagao da dependéncia
da evolugao dos elétrons em fungao da razao de espelhamento o do arco, da densidade de plasma
local e da fungéao de distribuigdo em adngulos de passo injetada (Tabela 5.1). Realizamos os célculos
para o arco localizado em duas posigoes heliogrificas, no limbo (07°S 89°W) e no disco solar (20°S
45°W) para verificar os efeitos da geometria. O arco foi posicionado com um angulo de inclinagao

de 20° em relagao a vertical local e 50° de rotagao em relacao ao equador solar.

5.1 Analise da evolugao da populacao de elétrons

Na Fig. 5.1 mostramos o total de elétrons aprisionados, com valores normalizados pelo niimero
total de elétrons injetados, para cada um dos casos da Tabela 5.1. A linha tracejada indica o
numero de elétrons injetados enquanto as curvas azul, preta e vermelha indicam respectivamente
as injecoes beam, isotrépica e pancake. Em todos os casos a injegao isotrépica mostra-se como a
situagdo intermedidria de aprisionamento eletrénico entre a inje¢ao alinhada ao campo (beam) e a

injegao 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 (0=2). Nestes casos, a densidade de plasma n, ndo é suficientemente alta para
afetar a distribuigdo. O tempo de difuséo t4(10keV) = 3 s é maior que o tempo de deslocamento
dos elétrons no arco (t < 1 s) , ou seja, temos o caso de difusdo fraca. Assim, os elétrons com
angulos 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 ¢ = 2, o cone de perdas

é ¢g = 45° e como apenas os elétrons com ¢ > ¢ ficam aprisionados, o feixe beam perde cerca

Tabela 5.1 - Definicao dos parametros de cada caso estudado.

Caso razao de espelhamento o densidade de plasma n, feixe injetado

a 1 10%cm ™3 beam

b 1 10%m=3 pancake
c 1 10%cm—3 isotrépico
d 2 10%m=3 beam

e 2 10%cm=3 pancake
f 2 10%cm =3 isotrépico
g 1 10%m™3 beam

h 1 10Y%m=3 pancake
i 1 10%m=3 isotrépico
j 2 10*%m=3 beam

k 2 10%m=3 pancake
1 2 10%m™3 isotréopico
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Figura 5.1 - Nimero total de elétrons aprisionados para diferentes configuragoes da fonte e
do feixe injetado (beam, em azul; pancake, em vermelho; isotrépico, em preto).
O numero de elétrons injetados é indicado pela linha tracejada. (a) Razao de
aprisionamento o = 1 e densidade de plasma n, = 10%m™3, (b) ¢ = 2 e
ny, =10%m=3, (c) o =1 en, =10"%m3 e (d) 0 =2 e np = 100em=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 evolu¢dao do ndmero de elétrons no
arco segue a fungao de injegao, e a reducao do niimero de elétrons no arco depende da componente
da velocidade dos elétrons pfc na diregdo do campo. Esta velocidade é menor no caso pancake,
permitindo maior acimulo de particulas e o arco se esvazia mais lentamente. Esta situagao pode ser
verificada através da evolugao da distribuicao em angulo de passo dos elétrons. Na Fig. 5.2 temos
essas distribuigoes (normalizadas) para elétrons de 10 keV no topo do arco, em trés instantes da
simulacdo. Na Fig. 5.2a, a distribuigdo inicialmente alinhada com o campo (p = 1) perde grande
parte dos elétrons, restando apenas os elétrons com baixas velocidades longitudinais (¢ = 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.
5.2¢), os elétrons aprisionados no arco apds a inje¢ao tendem a uma distribuigao mais larga, com
“cortes” no angulo do cone de perdas. Pela difusao dos angulos de passo, essa distribuigcao vai se
aproximando de uma distribuicao isotrépica, perdendo elétrons no cone de perdas e esvaziando o

arco.

b)

o=1 |
1 0-8F pancake |
og(np)=9|

g(u.t)
g(ut)
g(w.t)

Figura 5.2 - Evolugao da distribuigdo em angulo de passo (normalizada), para elétrons
de 10 keV no topo do arco, nos instantes t = 0,15, 0,50 e 1,00 segundos. Os
parametros da fonte e o tipo de injecao estao indicados nos quadros. As linhas
tracejadas em (c) indicam o angulo limite do cone de perdas para o = 2.

Sob o forte efeito de colisoes, os elétrons sao termalizados e/ou precipitam rapidamente, de modo
que o numero total aprisionado seja menor que 40% do total injetado nestas simulagdes. Mesmo com
os diferentes feixes injetados, a evolugdo do nimero de elétrons aprisionados é muito semelhante

em todos os casos com densidade de plasma n, = 10’ em™3 (Fig. 5.1c e 5.1d).

Os regimes de difusao de angulos de passo podem ser estendidos para avaliar a perda de energia
dos elétrons devido as colisoes com o plasma. Pelas Egs. 2.31 e 2.32 (variagao de energia e diregao),
tem-se que a escala de tempo da variacao de energia é duas vezes maior do que a escala de difusao
(tqg = 0.5tg) (MELROSE; BROWN, 1976). Isso porque enquanto a difusdo ocorre com colisdes com

prétons e elétrons do ambiente, variagoes de energia relevantes apenas ocorrem em colisoes elétron-
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elétron (supondo um plasma de hidrogénio totalmente ionizado). Portanto, no regime de difusao
fraca, também nao havera perda substancial de energia. Entretanto, como o regime de difusao
depende da energia dos elétrons, e da sua direcao (que define o tempo de voéo do elétrons até o
ponto de espelhamento/precipitacio) ambos regimes de difusao podem estar presentes. Na Fig. 5.3
temos a escala de tempo de aprisionamento em fungao da energia dos elétrons, além das escalas
de tempo de difuséo t4 e de deslocamento ¢.. Para uma baixa densidade de plasma (log(n,) = 9),
elétrons com E < 50 keV e velocidade longitudinal baixa (@ ~ 0) tém t. > t4, ou seja, regime de
difusao forte, e sofrem variacao significativa de energia e direcao. O restante dos elétrons estao sob
o regime de difuséo fraca, e sofrem poucas alteragdes devido as colisdes. Para log(n,) = 10, o limite
de energia para a difusao forte sobe para E < 200 keV. Parte desses elétrons pode perder energia
suficiente de forma que sao perdidos para o plasma ambiente, ou “termalizados”, antes de alcangar
os pés do arco. Usando a Eq. 2.41, e considerando a densidade de plasma homogénea, chega-se a
seguinte equagao

10" o B

&ESN

1
L o, (5.1)

Lstop =

que é uma estimativa da distancia percorrida por um elétron de energia e direcao iniciais Ey e pg
até ser efetivamente “parado” ou termalizado. A partir desta equagdo, vemos que para log(n,) =9
apenas elétrons com E ~ 10 keV e p =~ 0 sdo termalizados ainda no arco. Para log(n,) = 10,
mostramos a distancia percorrida pelos elétrons até sua termalizagdo na Fig. 5.4. Os contornos
mostram as posigoes do arco onde os elétrons sao termalizados, para um arco com distancia do

topo ao pé de L = 10° cm.

Apenas os elétrons de baixa energia sdo termalizados e o nimero de particulas nessa faixa de
energia é mantido pelos elétrons de energias médias, que tém sua energia reduzida pelas colisoes
com o plasma, mas sem ocorrer termalizagdo. Os elétrons de alta energia (principais emissores de
microondas) estao no regime de difusdo fraca, portanto nao sofrem perda de energia substancial
e sao lentamente desviados para o cone de perdas. Na Fig. 5.5 temos a distribui¢do de angulos
de passo de elétrons no topo do arco (normalizada), com energias de E =10, 90 e 830 keV, para
injecdo beam e pancake no caso de log(n,) =10 e 0 =2, em ¢t = 1,0 seg. Enquanto os elétrons de
10 keV sao difundidos para dentro do cone de perdas (Ju| > 0,7), elétrons com energias maiores
permanecem aprisionados, com |u| > 0, 7. Logo, estes elétrons tém uma baixa taxa de precipitagao,
proporcional a taxa de difusao, de forma que a emissdo HXR é pequena, possivelmente abaixo do

limite de detecgao dos instrumentos de observagao atuais.

Como se pode observar na Fig. 5.6, o espectro de energia dos elétrons praticamente nao ¢é alterado
em nenhum dos casos simulados. Apenas com densidade de plasma n, = 10'%m™3, apés o término
da injecao, o espectro apresenta um “endurecimento” na faixa E < 50keV, como mostrado na
Fig. 5.6b. Os elétrons sao termalizados ou sao rapidamente desviados para o cone de perdas, e
escapam do aprisionamento magnético, causando a modificagao no espectro. Evidentemente, isto
é um efeito direto da taxa de colisdes, que é dependente da energia (t4 o E—3/ 2). Com o aumento
da densidade de plasma, a energia de transicao, onde o espectro de elétrons é endurecido pelas
colisGes, também aumentara. Este efeito fica ainda mais evidente quando avaliamos o nimero de
elétrons aprisionados em diferentes energias. Na Fig. 5.7 mostramos a evolugao do numero total

de elétrons no arco com E = 10, 47 e 533 keV, para o caso com o = 2, n, = 10'® cm™3, para
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Figura 5.3 - Escalas de tempo de aprisionamento de elétrons, em funcao de colisoes com
o plasma ambiente. Onde t. < tg ha difusao fraca, e onde t. > t4 ha difuséao
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Figura 5.4 - Distancia percorrida por elétrons até a termalizagao, para um arco com L. =
10° cm.
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g(w)
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Figura 5.5 - Distribuicao em angulo de passo para elétrons de E =10, 90 e 830 keV, no
topo do arco, t = 1,00 s, para a fonte de 0 =2 e n), = 10"%m™3, com injecdo
beam (a) e pancake (b). Os elétrons de menor energia sao desviados para
dentro do cone de perdas (linha tracejada), enquanto os elétrons de maior
energia ficam aprisionados por mais tempo.

os trés tipos de injegdo em angulo de passo. Enquanto os elétrons de 10 keV sao rapidamente
precipitados/termalizados, os elétrons de maiores energias ficam aprisionados por mais tempo, € o
nimero de elétrons com E > 533 keV quase nao ¢é alterado. Nota-se que o tipo de anisotropia de

angulo de passo da injecao praticamente nao altera a evolugao destes ntimeros.

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

alinhada ao campo, os elétrons se distribuem rapidamente pelo arco.

A densidade de plasma também é um fator importante, j& que as colisbes tendem a isotropizar
os angulos de passo, modificando as condigoes de aprisionamento. Pode-se notar que com uma
densidade mais alta (Fig. 5.8c e 5.8d), a distribuigao espacial torna-se mais homogénea do que com

uma menor densidade ambiente (Fig. 5.8b).

Como esperado, um aprisionamento magnético com o = 2 € suficiente para criar um gradiente na
distribuigao espacial (Fig. 5.8a e 5.8b). Essa distribuigdo nao-homogénea pode manter-se apds o
término da injecao se a taxa de difusao for baixa, porém, de modo geral, a distribuicao espacial

tende a tornar-se homogénea.
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Figura 5.6 - Evolucao do espectro de energia dos elétrons aprisionados (integrados em
angulo de passo e no espago), nos casos de densidade de plasma baixa (a) e
alta (b). O espectro é modificado pelas colisdes apenas abaixo de 50 keV (os
valores de ¢ foram obtidos para E > 50 keV).
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Figura 5.7 - Evolugao do nimero de elétrons no arco em diferentes energias, para o caso
com o =2, n, = 10'° cm~3, para os trés tipos de injecio em angulo de passo:
beam (& esquerda) , pancake (centro), isotrépico (a direita).
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Figura 5.8 - Distribuigao espacial dos elétrons no arco magnético, normalizada pelo nu-
mero total injetado, em ¢ = 0, 5s (linhas continuas) e t = 1,0s (linhas traceja-

das), para injecoes tipo beam (azul), pancake (vermelho) e isotrépica (preto).
Os parametros da fonte estao indicados nos quadros.
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5.2 Anadlise da emissao em microondas

5.2.1 Analise Morfolégica

Nas Figs. 5.9 e 5.10 mostramos os mapas de emissao, para o instante de maxima emissao de cada
caso, obtidos para a fonte posicionada no limbo e disco solar, respectivamente. A escala de cores
mostra a emissdo em 9,4 GHz, enquanto os contornos (a 30, 50, 70 e 90% do méximo) mostram
a emissao em 35 GHz. A emissdao em 17 GHz é espacialmente semelhante a emissao em 35 GHz
em todos os casos analisados. Na Fig. 5.11 apresentamos a distribuigao espacial dos elétrons ao
longo do arco nos instantes de maximo em cada caso. Os efeitos do aprisionamento magnético e da
direcao do feixe injetado ficam evidentes verificando-se o ntimero total de elétrons em cada setor do
arco. Nos casos com ¢ = 2, a emissao em 9,4 GHz apresenta-se no topo do arco por dois motivos
principalmente: hd maior concentracao eletronica e a emissdo nesta freqiiéncia é mais eficiente
para o valor de campo magnético no topo do arco (B =500 G, v/vp = 6) do que nos pés do arco
(B =1000 G, v/vp =~ 3). Ja nos casos o = 1, o local de maior emissdo depende principalmente da
regiao de maior concentracao de elétrons, em nossas simulagoes, o topo do arco, onde os elétrons
séo injetados. A emissdao em maiores freqiiéncias (representadas nas Figs. 5.9 e 5.10 pela emissao
em 35 GHz) tem uma variagdo espacial maior, uma vez que os pés do arco tém maior eficiéncia
de emissao (6 < v/vp < 30) do que o topo (12 < v/vp < 60), mas os elétrons se concentram
mais no topo do arco. Com a inje¢cao beam, os elétrons preenchem o arco de forma um pouco mais
homogénea do que com as injegoes pancake e isotrépica, e podemos ver que a emissao vinda dos
pés do arco (Fig. 5.9d e 5.9j). Nos outros casos, a emissdo concentra-se no topo do arco, dada a
maior densidade eletronica nesta regido 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 dngulo de visada ser maior nesta regiao do que

no pé oeste.

5.2.2 Analise Espectral

Avaliamos nesta se¢io as caracteristicas espectrais dos casos simulados. Os parametros espectrais
encontrados estao nas Tabelas 5.2 e 5.3, para as fontes no limbo e no disco solar, respectivamente.
Todos os casos tém seu maximo de emissao um pouco apés o instante de injegdo maxima (¢ = 0, 5s).
Os casos com aprisionamento magnético tém seu pico em = 0,3 s apdés o maximo de injecao devido
ao seu efeito acumulativo. Apesar do alto niimero total de elétrons injetados (Nioy = 103%) e da
intensidade do campo magnético (B = 500 G), nos casos com o = 1 nao hd actimulo suficiente de

elétrons para produzir um alto fluxo, nao passando de 100 sfu.

A freqiiéncia de pico claramente reflete o nimero total de elétrons no arco e o valor do campo
magnético médio da fonte. Nos casos com B constante, nao hé aprisionamento de elétrons, e assim
a freqiiéncia de pico nao passa de 9,4 GHz. Dado o nosso modelo simplificado para a estrutura
geométrica, a evolugao da freqiiéncia de pico comporta-se como nos modelos homogéneos, ou seja,

esta varia proporcionalmente com o niimero de elétrons presentes no arco.

O indice espectral opticamente fino agy,, tomado aqui entre 35 e 80 GHz, pode ser bem correlaci-

onado com o {ndice espectral de energia § dos elétrons pela equacao de Dulk e Marsh (Eq. 3.37).
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Figura 5.9 - Mapas de emissao alculada da fonte no limbo, no instante de maximo de cada

Caso.
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Tabela 5.2 - Parametros espectrais das simulagoes da emissao para fonte no limbo.

caso  tpeak [S| Vpeak|GHZ]  Qesp  Qfino  Fpeak [STu]  Nyoy X 10%

a 0,58 <94 - 35 38 7.53
b 0,74 9,4 097 3,0 101 19,16
c 0,70 9,4 1,00 29 108 95,41
d 0,81 17 1,69 26 322 78,60
e 0,89 17 1,71 29 286 273,20
f 0,81 17 1,79 27 547 297,43
g 0,58 <94 - 35 31 4,13
h 0,70 9,4 049 3,0 58 6,85
i 0,66 9,4 0,63 29 68 10,01
j 0,74 9,4 1,70 26 231 31,37
k 0,81 9,4 1,73 28 209 47,59
1 0,78 17 184 27 296 67,08

Simoes e Costa (2006) demonstraram que a estrutura tridimensional da fonte de fato nao altera
esta relacdo. Em todos os casos, utilizamos o valor § = 4 para definir a injecao, e este valor mantém-
se aproximadamente constante durante a evolugdo dos elétrons pelo arco (para E > 50 keV). A
comparacao entre os valores de § da distribuicdo de elétrons e o valor inferido pela equacao de
Dulk e Marsh, resulta em valores com erros menores que 20%. Nas Figs. 5.12 e 5.13 apresentamos

0s espectros da emissao no instante de maximo de cada caso.

O indice espectral opticamente espesso cs, mostra-se, em todos os casos, menor do que o valor
esperado para fontes homogéneas (Qhomog = 2,9 £ 0,1, ou ver Fig. 3.1). Isto se deve & variacao
espacial da fonte emissora (TAKAKURA; SCALISE, 1970; TAKAKURA, 1972; SCHOECHLIN; MAGUN,
1979; KLEIN, 1984; SIMOES; COSTA, 2006).
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Figura 5.13 - Espectro da emissao calculada no pico da fonte no disco solar.
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Tabela 5.3 - Parametros espectrais das simulagoes da emissao para fonte no disco solar.

caso  tpeak [S| Vpeak|GHZ|  Qesp Qfino  Fpeak [sTu]  Nyoy X 107

a 0,62 <94 - 35 35 7.53
b 0,74 9,4 1,02 29 99 19,16
c 0,70 9,4 1,00 28 101 95,41
d - —— = 26 - 78,60
e 0,89 17 1,74 27 518 273,20
f 0,81 17 182 27 628 297,43
g 0,62 <94 - 35 29 4,13
h 0,66 9,4 0,76 2.9 66 6,85
i 0,66 9,4 0,78 28 71 10,01
j 0,74 9,4 175 27 221 31,37
k 0,78 17 187 27 268 47,59
1 0,78 17 1,93 27 352 67,08
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6 APLICACAO DO METODO NA ANALISE DE UM EVENTO SO-
LAR

6.1 Observagoes

Analisamos a explosao solar que ocorreu em 24 de Agosto de 2002, com inicio as 00:57 UT. O
evento ocorreu no limbo solar, na regiao ativa NOAA 0069, na posicao heliografica 02°S81°W.
Sua classificacao GOES (Geostationary Operational Environmental Satellite) pelo fluxo de raios-X
moles atingiu a marca X3.1, e produziu posteriormente eventos rddio 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 emissao em microondas foi detectada pelos instrumentos japoneses NoRP, que observa o fluxo
total e a polarizagao circular da emissao em sete freqiiéncias de 1 a 80 GHz, e NoRH, capaz
de mapear a emissdo espacial em 17 e 34 GHz. Na Fig. 6.1 mostramos o fluxo detectado pelo
NoRP, onde se observa uma boa correlagdo entre as estruturas temporais nas freqiiéncias acima
de 3,8 GHz, indicando que a mesma populacao eletronica é responsavel por esta radiagao. Nao
consideraremos as emissoes em 1, 2 e 3,8 GHz. Apesar de existir alguma correlagao nas estruturas
temporais com as freqiiéncias mais altas, outros mecanismos de radiacao devem estar presentes, e

estamos interessados em avaliar a radiagao girossincrotronica dos elétrons nao-térmicos.

A emissdo inicial em HXR foi detectada pelo RHESSI (até 00:58 UT). Entretanto, durante o
resto do evento, o campo de visao do satélite foi obstruido pela Terra. Apesar disso, foi possivel
sintetizar os mapas de emissao nas bandas de energia de fétons 6-12, 12-25 e 25-50 keV, através
do algoritmo PIXON, na fase inicial do evento. A emissdo nestas bandas de energia mostra uma

configuracao 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 continua
indicam a emissao em 17 GHz e os contornos em linha tracejada indicam a emissao em 34 GHz,
a 30%, 50% e 70% do méximo da emissdo no momento. Este evento apresenta caracteristicas es-
paciais similares as do “evento Masuda” (MASUDA et al., 1994), onde sdo identificadas emissoes
distintas nos pés e no topo do arco. Os modelos de emissao girossincrotronica de elétrons em um
arco magnético (ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1984; SIMOES; COSTA, 2006)
mostram que a emissao opticamente fina aparece apenas nos pés do arco. Estes modelos nao levam
em conta a distribuicao espacial dos elétrons ao longo do arco magnético, portanto a emissao mais
intensa se dé& nas regides onde o campo magnético é mais intenso. Entretanto, as observagoes do
NoRH de eventos com fontes extensas, onde estruturas de arco sdo identificadas, tém mostrado
contradi¢ées com esses modelos (MELNIKOV et al., 2002b; MELNIKOV et al., 2002a; MELNIKOV et al.,
2002¢; MELNIKOV et al., 2005). Melnikov et al. (2002¢) analisaram quatro eventos, dos quais trés
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 emissao em radio nas freqiiéncias 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 injecao de particulas na fonte.
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Figura 6.2 - Mapas de emissdao em raios-X no inicio 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 projecao geométrica como causa da fonte no topo do arco. Melnikov
e colaboradores ainda mostram que, no momento do maximo 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 diminuicdo no raio deste
arco entre 00:53 e 01:02 UT, e uma expanséo do arco apés este instante (LI; GAN, 2005). A contragao
do arco, também ja observada em raios-X em outros eventos (SUI; HOLMAN, 2003; SUI et al., 2004),
pode estar relacionada com processos de reconexao magnética (CHEN et al., 1999b; CHEN et al.,
1999a). Apesar da emissao mais intensa terminar apés as 01:30 UT, os arcos em 17 e 34 GHz ainda
podem ser identificados até as 04:30 UT. Estes arcos pds-evento e sua emissao remanescente foram
estudados por Karlicky (2004).

Os arcos observados em microondas coincidem com um arco detectado em EUV pelo TRACE,
préximo ao instante do méximo do evento (Fig. 6.3). Por estar muito préxima ao limbo solar,
os dados de magnetogramas fotosféricos nao sao tteis para verificar a distribuicao magnética da

regiao ativa.
6.2 Evolucao temporal

A emissao em microondas tem uma duracgao 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 compoem a fase impulsiva completa do
evento, mostrados na Fig. 6.1. Estes picos estao presentes na emissao de 9,4, 17 e 35 GHz, embora
alguma correlacao pode ser vista na emissdo em 1 e 3,8 GHz. A sensibilidade na detecgdo em 80
GHz nao permite identificar as seis estruturas, mas o envelope gradual da emissao é semelhante as

outras freqiiéncias. Possivelmente, cada pico indica uma nova injecao de particulas na fonte.

A evolugdo morfolégica da fonte mostra uma boa correlagdo 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 - Posicao e geometria do arco da regiao emissora detectado em ultravioleta pelo
TRACE, e sua emissdo em 17 (linha continua) e 34 GHz (linha tracejada),
no instante préoximo ao maximo 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 emissao em 17 GHz na parte mais alta do arco e apenas
em P5 e P6 aparece uma emissao associada diretamente ao pé sul do arco. No quadro Pla ainda
podemos identificar a emissao girorressonante em 17 GHz no pé sul. Para 34 GHz, notamos um
padrao diferente. Nos instantes antes do maximo 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 padrao se repete a

cada pico do evento.
6.3 Interpretacao do evento

6.3.1 Regime de opacidade 6ptica

O indice espectral entre 17 e 34 GHz durante todo o evento é proximo de zero, enquanto um
indice mais mole (mais inclinado) é observado entre 34 e 80 GHz. Levantamos outros eventos
onde é possivel identificar a estrutura em arco nos mapas do NoRH, ou seja, com fontes extensas
resolvidas. Conseguimos identificar mais 6 eventos com essa caracteristica, e na maior parte deles,
0 espectro também mostra as mesmas caracteristicas do evento de 24 de Agosto de 2002. Os
indices espectrais destes eventos estao apresentados na Tabela 6.1, onde aesp € 0 indice espectral
opticamente espesso, o € o indice espectral opticamente entre 17 e 35 GHz, e as é o indice espectral

opticamente fino, entre 35 e 80 GHz.

Dos seis eventos que encontramos, todos apresentam um indice espectral “duro” entre 17 e 35 GHz
(a1). Em trés desses eventos (eventos 2, 3 e 6), onde também é detectada emissdo em 80 GHz,
o indice espectral entre 35 e 80 GHz (ag) ¢ efetivamente mais “mole” (a3 > ag), como ocorre no
evento que analisamos aqui. Tipicamente, considera-se que as freqiiéncias onde o indice espectral é
menor do que zero tenham emissao opticamente fina. Simées e Costa (2006) mostraram que devido &
nao-homogeneidade de uma fonte, o espectro torna-se mais largo e nao apresenta uma freqiiéncia de
pico bem definida. Portanto, diante da impossibilidade de garantir que a emissao em 17 GHz esteja
no regime opticamente fino, consideraremos entao que este regime de opacidade ocorra acima de 35
GHz. Descartamos a hip6tese da emissao 17 GHz ser produzida por bremsstrahlung (que prediz um
indice espectral o & 0 no regime opticamente fino) uma vez que a temperatura de plasma inferida

pelo GOES (T > 107 K) torna este mecanismo de emissio extremamente ineficiente e incapaz de

Tabela 6.1 - Indices espectrais de eventos espacialmente resolvidos.

No. Evento a1(17/35GHz)  a2(35/80GHz)  aresp
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
D 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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momento) e 34 GHz (escala de cinza) observados pelo NoRH nos instantes

Figura 6.4 - Mapas de emissao em 17 GHz (contornos a 30, 50, 70 e 90% da emissdo no
dos picos indicados na Fig. 6.1.
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Tabela 6.2 - Parametros estimados pelo modelo de fonte homogénea.

Parametros observados P1 P2 P3 P4 P5 P6

Ofino 41 3,7 38 35 38 30
) 591 5,46 553 521 554 471
Fiopo/ Fpe 2,24 091 121 1,29 098 249
Parametros obtidos

Niopo X 107cm™ 220 75 74 48 50 0,6
Nye x 10°cm ™ 690 75 95 6,5 52 55
Niopo/Nps 31,9 100 77,9 73,9 96,2 10,9

produzir os niveis de fluxo observados em microondas.

6.3.2 Estimativas dos parametros da fonte

Antes de aplicarmos o método completo de cdlculo e andlise da evolugao dos elétrons e sua emissao
desenvolvidos neste trabalho, usamos um modelo de fonte homogénea para obter estimativas dos
parametros da fonte e dos elétrons emissores, mais especificamente a intensidade do campo magné-
tico e a densidade de elétrons nao-térmicos. Consideramos duas fontes homogéneas para compor a
emissao: uma fonte topo do arco e outra pé do arco. Os demais parametros foram determinados do
seguinte modo: o indice espectral  de energia dos elétrons foi inferido do indice espectral da emis-
sao entre 35 e 80 GHz, através da equagdo de Dulk e Marsh (Eq. 3.37); os pardmetros geométricos
(angulo de visada 0, diametro angular da fonte 2 e profundidade da fonte L) foram estimados do
nosso modelo de arco 3D aplicado as observacoes. Separamos o fluxo total de 35 GHz em duas
componentes, de acordo com a relagao proporcional da emissao do topo e do pé sul do arco das
imagens em 35 GHz do NoRH. Com estes parametros definidos, ajustamos o espectro no instante

do maximo de cada um dos seis picos do evento.

Os parametros utilizados no ajuste e os resultados estdo na Tabela 6.2. Dos ajustes, obtivemos
os valores de campo magnético Biyp, = 800G, Bps = 2000G, e logo uma razdo de espelhamento
o = 2,50, e volume total V =~ 9,8 x 10*"cm. O alto valor B,. = 2000G para a intensidade
do campo magnético no pé sul também é reforcado pelo fato de que a regiao ativa apresentava
uma forte emissao em 17 GHz anterior ao inicio do evento e associada ao pé sul. Esta emissao,
provavelmente de natureza ciclotronica, permite estimar também um valor minimo para o campo

magnético, através da relacdo (DULK, 1985):

B~ (6.1)

sendo A, o comprimento de onda da mais alta freqiiéncia observada, e considerando que a emissao
vem do terceiro harmoénico da girofreqiiéncia. Para 17 GHz, o valor de B minimo que produz esta

giroemissao é B ~ 2000 G.
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Figura 6.5 - Estimativa de parametros utilizando o modelo de fonte homogénea. O espectro
total (preto) é a soma dos espectros da fonte de topo (vermelho) e da fonte
do pé (azul). Os simbolos * mostram as componentes do fluxo proporcionais
a razao da emissao do topo e do pé sul do arco em 35 GHz do NoRH.

A partir destas estimativas, procuramos reproduzir alguns dos parametros observados, mas com
o foco principal na morfologia espacial observada em 35 GHz e na evolucao temporal da emissao
em 35 e 80 GHz. A morfologia em 17 GHz, igualmente interessante por apresentar brilho tanto no
topo quanto nos pés do arco, provavelmente estd sujeita a efeitos mais importantes da geometria
do campo magnético (SIMOES; COSTA, 2006). Como esta freqiiéncia estd mais préxima do pico
do espectro, sua emissao nao pode ser considerada totalmente opticamente fina, e portanto um
modelo mais preciso da geometria da regido emissora se faz necessario. Um modelo que considera
multiplas linhas de campo, semelhantes as observadas pelo TRACE em EUV, e utilizado por
Simoes e Costa (2006), unificado com o modelo de multi-thread (WARREN, 2006) pode tornar-
se uma solugao interessante para esta questao. A aplicacao de tal modelo requer um consumo
computacional enorme, uma vez que a solucao da dinamica dos elétrons deve ser encontrada para
cada linha de campo, relacionada as muiltiplas injecoes, além do céalculo dos coeficientes de emissao
para os diversos segmentos do conjunto de linhas de campo, e ainda um bom conhecimento da

estrutura magnética da regiao emissora.

Ajustamos nosso modelo de arco para a geometria observada em 35 GHz. Os parametros mais
satisfatérios foram: um arco semi-circular, com raio principal R = 2,15 x 10%cm e raio da seccio
transversal de r = 7,25 x 10%cm, posicionado na latitude 6,84°S, longitude 89,91°W, com uma
inclinagao em relagdo a base do arco de 20° e um angulo de rotacdo azimutal (dngulo em relagao

ao equador solar) de 50°. Demais caracteristicas do modelo geométrico estdo na Tabela 6.3.

Das estimativas feitas por solugoes de fontes homogéneas, definimos os valores de campo magnético

84



Tabela 6.3 - Caracteristicas geométricas do modelo de arco aplicado ao evento.

Raio principal R 2,15 x 10%m
Raio seccao transversal r 7,25 x 10%cm
Comprimento L 3,384 x 10%cm
Volume V 1,30 x 10%%cm?
Latitude 6, 84°S
Longitude 89,91°W
Inclinacao 20°
Rotagao 50°

By = 800 G para o topo e B, = 2125 G para os pés do arco, definindo, portanto, uma razao de
espelhamento de o = 2,65625. O indice espectral de energia § do feixe injetado é definido pela
aplicacao da equagao de Dulk e Marsh aos valores de agy, observados, aplicado a elétrons na faixa
entre 50 keV — 2 MeV.

Os parametros livres que serdo ajustados sao o tipo de anisotropia de injegao (beam, pancake ou
isotrépica), a densidade do plasma ambiente n,, o nimero total de elétrons no maximo (Ny.) da

emissao.

Concentramos nossos esforgos para reproduzir o primeiro e principal pico do evento (P1). Partimos
da hipdtese que cada um dos seis picos identificados representa uma nova injecao de particulas, e
seus efeitos se sobrepoem, dificultando a interpretagao de cada injecao posterior. Apesar do evento
apresentar emissao significativa mesmo antes da subida do pico P1, consideramos, para efeitos de
interpretacao, que o pico P1 inicia-se as 00:59:30 UT, quando a emissao torna-se impulsiva e muito

mais intensa.

Procuramos ajustar os parametros para reproduzir a emissao temporal das curvas de 35 e 80 GHz
(freqiiéncias opticamente finas), buscando também um melhor ajuste da emissao espacial em 35
GHz. Apds o méximo do pico P1, durante seu decréscimo, nota-se um pequeno bump na emissao
temporal as 01:01 UT, coincidente com a aparigao da fonte no topo do arco em 35 GHz. Buscamos

reproduzir este bump através de uma segunda injecao de elétrons.

Conseguimos reproduzir satisfatoriamente a emissao observada utilizando uma injecao beam para
o pico principal, seguido de uma injecao pancake para produzir o bump. Os parametros das duas
injecoes estao apresentados na Tabela 6.4. Nao foi possivel reproduzir o bump sem a hipétese de
uma segunda injecao. Os resultados para a evolugao temporal em 35 e 80 GHz estao apresentados
na Fig. 6.6, onde nota-se uma boa concordancia 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 regiao opticamente fina do espectro estd bem ajustada,
a regido opticamente espessa (v < 17 GHz) apresenta um indice espectral menor, ou seja, hd um
alargamento espectral. Como comentamos anteriormente, este alargamento deve-se a complexidade

geométrica do arco magnético, que nao pode ser reproduzido com o modelo que utilizamos de um
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Tabela 6.4 - Parametros dos feixes de elétrons injetados no arco.

Parametros Injecao principal
Indice espectral de energia ¢ 5,85

Tipo de injecao beam
Largura do feixe 73,83°
Ntmero de elétrons 1,15 x 10%4

Injecao secundéria
4,60
pancake
21,07°
8,63 x 1033

tnico tubo de fluxo para representar todo o arco.

Uma densidade de plasma local relativamente alta, n, = 4,5 x 10'"%cm—3, foi necessaria para obter

o perfil aproximadamente simétrico entre a subida e a descida da emissao. Com a razao de espe-

lhamento encontrada e usando valores menores para a densidade de plasma, a emissao torna-se

muito menos impulsiva. Esta alta densidade presente no inicio do evento pode ser explicada pela

ocorréncia de evaporagao cromosférica explosiva (MILLIGAN et al., 2006), onde o plasma cromosfé-

rico, aquecido pela precipitacao inicial dos elétrons acelerados, nao 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 nao sao suficientes para causar a difusao e precipitacao dos

elétrons, resultando em perfis graduais da evolugao temporal da emissao.
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Figura 6.6 - Resultados para a evolugao temporal da emissao em 35 e 80 GHz (em ver-
melho), reproduzindo satisfatoriamente o pico principal do evento observado

(em preto).

O efeito das colisces pode ser verificado pela evolugao do fluxo em 35 e 80 GHz. Na Fig. 6.8 estao

os fluxos nestas freqiiéncias, normalizadas pelo seu méximo. No vale apés o primeiro pico (P1), a
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Figura 6.7 - Espectro em radio observado nas freqiiéncias do NoRP, indicados pelo simbolo
©, nos instantes do pico e do bump, e os espectros calculados, indicados pelas
linhas continuas.

emissao em 35 GHz cai a 38% do maximo, enquanto a emissao em 80 GHz mantém-se mais intensa,
a 69%. Isto se reflete em um pequeno endurecimento espectral entre o pico e o mifnimo apds o pico.
Para a mesma fonte, ou seja, para o mesmo campo magnético considerado, a emissao em 80 GHz
seré produzida por elétrons mais energéticos do que os que produzem a emissdo em 35 GHz. A
emissao em 80 GHz é mantida mais gradual pelos elétrons de mais energia, enquanto a emissao em
35 GHz diminui mais rapidamente, devido a precipitacao dos seus principais elétrons emissores.
Estes efeitos indicam a predominancia das colistes coulombianas sobre outros mecanismos de perda

de energia e difusao dos elétrons.
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Figura 6.8 - Fluxo observado em 35 e 80 GHz normalizados, evidenciando o endurecimento
no espectro na diminuigao do pico P1.
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Existe um atraso de aproximadamente 8 segundos entre os maximos da emissao de 35 e 80 GHz,
o qual nao foi possivel reproduzir em nosso estudo, o que pode indicar um segundo estigio de
aceleracdo dos elétrons mais energéticos (BAI et al., 1983). Segundo (LU; PETROSIAN, 1990), um
atraso desta ordem nao pode ser causado pelos efeitos de transporte eletronico na fonte, reforcando

a hipotese de um segundo passo de aceleragao.

Também conseguimos reproduzir qualitativamente a morfologia espacial da emissao em 35 GHz.
No instante do maximo a emissao principal vem dos pés do arco, e no momento do surgimento
do bump, uma nova fonte aparece na regiao no topo do arco (Fig. 6.9). Apesar da hipé6tese ser
aparentemente simples (injegdo beam para criar a fonte nos pés e uma segunda injecdo pancake
para reforcar o brilho no topo do arco), ela nao é suficiente para gerar tal morfologia; outros
aspectos como a geometria do arco, densidade de plasma, nimero de elétrons em cada injecao, etc.
também sao importantes para obter nosso resultado. Dada a simplicidade do nosso modelo para a
estrutura geométrica do campo magnético, a fonte do topo do arco nao coincide espacialmente com
a fonte observada pelo NoRH. Acreditamos que com um modelo com miltiplas linhas de campo
e utilizando uma variacao espacial da intensidade seguindo uma hipétese mais detalhada, como
extrapolagao de linhas de campo a partir de magnetogramas fotosféricos, seja possivel encontrar

solugoes mais refinadas.
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Figura 6.9 - Mapas da emissao observados (esquerda) e calculada (direita) em 35 GHz
para os instantes do pico e do bump. As caracteristicas morfolégicas principais
observadas nos mapas do NoRH séo reproduzidas satisfatoriamente.

Mostramos que é possivel explicar o brilho no topo do arco nas altas freqiiéncias, mesmo em regime
opticamente fino, sem evocar outros mecanismos para a concentracao de elétrons na regiao, como
turbuléncia causada por ondas Alfvén, por exemplo. Durante a inje¢ao, e supondo que esta ocorra
préxima ao topo do arco, esta regiao tem condigoes de produzir mais emissao do que o resto do
arco. Este é um resultado inédito na literatura, uma vez que tipicamente as fontes de emissao em

radio no topo de arcos sao interpretadas exclusivamente como emissao opticamente espessa.
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7 CONSIDERACOES FINAIS

Apresentamos neste trabalho um estudo da dindmica e distribuicdo espacial de elétrons, e de
como estas caracteristicas moldam a emissdo em microondas em explosdes solares. Verificamos
que todos os parametros envolvidos afetam significativamente a evolucao da emissdo, assim como
suas caracteristicas espaciais e espectrais. A direcao do feixe de elétrons injetado no arco, em
relagao a diregao das linhas do campo magnético, é um fator muito importante, ja que determina a
distribuicao espacial dos elétrons, sua taxa de precipitagao, e portanto, a duragao e a intensidade do
evento. Assim, ajustando-se as caracteristicas de injecao e da populacao de elétrons, configuracao da

fonte (campo magnético e plasma ambiente) é possivel reproduzir explosdes impulsivas e graduais.

Feixes de elétrons injetados alinhados a direcao do campo magnético tendem a evoluir para uma
distribuicao espacial mais homogénea ao longo do arco, e estao sujeitos a uma maior taxa de
precipitacao, dado o maior preenchimento do cone de perdas. Nessas condigoes, os elétrons chegam
em numero suficientemente alto nos pés do arco para produzir uma emissao em altas freqiiéncias
mais efetiva nesta regiao do que no topo do arco, resultando na morfologia tipica de emissao nos
pés do arco. Injecoes isotrépicas também tendem para este cendrio, porém com maior emissao
nas pernas do arco, dada a maior concentracio eletréonica na metade superior do arco. A emissao
opticamente fina no topo do arco sé pode ser explicada pela injecao ortogonal ao campo, que
concentra os elétrons no topo do arco, pelo menos para casos com razao de espelhamento o = 2.
Notamos, no entanto, que esta situacao depende também de um campo magnético mais intenso, ou
elétrons muito energéticos, e que a posicao do arco em relagao ao observador favoreca a observagao
da emissao, uma vez que a emissao girossincrontronica é emitida na diregao da velocidade dos
elétrons e o cone de emissao é menor quanto maior a energia. Tal cendrio foi observado em rédio
para grandes eventos (MELNIKOV et al., 2002¢), mas é possivel que este fendmeno também ocorra em
eventos de menor escala, ou seja, em um arco magnético menor com intensidade de campo também
menor. Evidéncias observacionais recentes mostram fontes no topo de arcos produzindo emissao
em raios-X até 50 keV (VERONIG; BROWN, 2004) e raios-y (KRUCKER et al., 2008), mostrando a
presenca de elétrons de alta energia no topo do arco, porém, dada a resolucao espacial atual dos
instrumentos de observacao em radio nao é possivel verificar se houve emissao opticamente fina

nestas regioes.

As colisoes Coulombianas, além de modificar as condigoes de aprisionamento e a precipitacao,
também interferem na distribuicao espacial dos elétrons ao longo do arco, embora de maneira
menos significativa que a direcao de injegao. No evento estudado, estimamos o valor minimo de
4,5% 10" ¢cm ™3 para a densidade de plasma do ambiente, necessario para causar o esvaziamento do
arco e obter a diminui¢ao na emissao observada. Embora este valor possa ser considerado alto para
a alta coroa, Aschwanden et al. (1997) estimaram valores de até 10'' cm™2 analisando uma série
de eventos em raios-X. A densidade do plasma térmico também define o limite entre os regimes de
difusao colisional e perda de energia dos elétrons enquanto transitam pelo arco. Uma densidade da
ordem de 10'° ecm ™3 é suficiente para que elétrons de até 50 keV sejam termalizados ainda no arco,
possibilitando a producao de raios-X em setores mais altos do arco e nao apenas nos pés devido a

precipitacao dos elétrons.
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O limite em energia dos regimes de difusao fraca e forte aparece como uma variacao brusca no
indice espectral no espectro de energia dos elétrons. A difusdo forte nos elétrons de baixa energia
faz com que estes elétrons sejam termalizados ou precipitam mais rapidamente do que os elétrons
de maior energia, ja no limite de difus@o fraca, causando um endurecimento espectral nas baixas
energias. Esta quebra no espectro pode trazer conseqiiéncias diretas no espectro de raios-X de
baixa energia. Ja o indice espectral de energia dos elétrons no regime de difusao fraca nao parece
sofrer grandes variacoes do espectro injetado sob os efeitos das colisoes Coulomb. Esta invariancia
parece ser independente da diregao de injecao do feixe ou de outros fatores como o aprisionamento

magnético.

Ainda devido a difusao colisional, notamos que apesar das diferentes direcoes de injecao testadas,
os elétrons evoluem para uma distribuigdo anisotrépica em angulo de passo, centrada em 90°
(perpendicular as linhas de campo), e a largura desta distribui¢ao estd relacionada com o cone de

perdas que define o aprisionamento magnético.

Na andlise do evento, mostramos que considerando apenas os efeitos de aprisionamento magnético
e colisoes Coulombianas foi possivel explicar a evolugao temporal do fluxo em microondas optica-
mente fino (35 e 80 GHz), com um bom ajuste espectral e também reproduzindo as caracteristicas
gerais da morfologia espacial em 35 GHz. Para tanto, foi necessario considerar duas injegoes de
elétrons com caracteristicas energéticas e direcoes diferentes, de forma a reproduzir o pico principal
do evento e uma estrutura temporal secundaria que ocorre durante a parte gradual do pico prin-
cipal. A primeira injegao, direcionada ao longo da direcao do campo magnético, produz a emissao
principal vinda principalmente do pé sul do arco, enquanto a segunda injecao, ortogonal ao campo,
produz o bump gerado no topo do arco. A injecdo pancake foi necessdria para manter os elétrons
aprisionados no topo do arco para que a emissao nesta regiao fosse produzida e também evitando
que os elétrons chegassem aos pés em quantidade suficiente, onde certamente produziriam uma

emissao muito mais forte, ofuscando o brilho no topo.

O espectro em radio observado apresenta um pico largo, compreendendo as freqiiéncias 9,4, 17 e 35
GHz. Neste trabalho nao buscamos o ajuste espectral abaixo de 35 GHz, onde o regime opticamente
fino nao pode ser garantido. Contudo, podemos especular que com um modelo para a geometria do
arco com divergéncia de campo no topo, e portanto, um aumento do raio de sua secgao transversal
nesta regiao, o aumento da area emissora das freqiiéncias produzidas no topo também aumentaria

o fluxo, ajustando melhor o espectro observado nestas freqiiéncias.

A metodologia que utilizamos é capaz de reproduzir as caracteristicas tipicas de explosdes sola-
res, e pode ser usada para a andlise desses eventos, trazendo maior riqueza de informacoes sobre
as caracteristicas e a dinamica dos elétrons acelerados, assim como informacoes sobre a injegao e
também para verificacao da configuracao magnética da fonte. Esta metodologia pode ser enrique-
cida com a utilizagao do modelo multi-thread, onde o campo magnético é descrito por multiplas
linhas de campo, permitindo uma avaliagao melhor da emissao opticamente espessa de explosoes,
que depende fortemente da geometria do arco magnético. Com uma melhor compreensao destes
fenomenos pode ser possivel compreender melhor também os mecanismos de liberacao de energia

e aceleragao de particulas na atmosfera solar.
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