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RESUMO

A principal proposta deste trabalho é analisar as carac-
ter{sticas de eventos peculiares que podem ser produzidos por elétrons
relativisticos e tentar definir as novas condicoes de contormno para a
liberacao primaria de energia durante a fase impulsiva das explosoes
solares., Parece que a emissdo submilimétrica em explosoes solares nao é
um fenomeno raro, nao se tem muita evidencia desta, so por causa da
falta de observacoes nesta faixa do espectro., Durante Maio de 1984 nds
observamos o Sol em 90 GHz com alta resolucao temporal e alta sensibi-
lidade, e obtivemos evidencia deste fato. O evento do dia 21 de Maio de
1984, as 1326 TU & o melhor exemplo de manifestacoes de alta energia em
explosoes solares. Ele foi observado em diferentes bandas de energia do
espectro e nos deu novas condicoes de contorno para o fenomeno fisico
no Sol., O evento do dia 21 necessitou uma analise detalhada dos modelos
de interpretacao atuais e sugeriu a presenca de elétrons relativisticos
durante a fase impulsiva. Neste trabalho nos sugerimos o mecanismo Sin-
crotron/Compton inverso para explicar a emissao sub-mm/raios X e a cur-
ta duracao dos pulsos. As novas condicoes de contorno para a liberacao
primaria de energia favorecem o modelo de Tajima e Sakai, baseado na

teoria da coalescencia de ilhas magnéticas,



ABSTRACT

The main purpose of this work 1is to analyse the
characteristics of peculiar solar events that could be produced by
ultrarelativistic electrons and try to define the new boundary
conditions for the primary energy release during impulsive phase. It
seems that submillimeter emission in solar flares is no a rare
phenomenum, there is no much evidence of that, just due the lack of
observations in this range of the spectrum. During May 1984 we observed
the Sun at 90 GHz with high time resolution and high sensitivity, and
obtained evidence of this, The May 21, 1984 event, at 1326 UT is the
best example of the high energy manifestation during solar events. It
was observed in different energy bands of the spectrum and gave us new
boundary conditions for the physical phenomena in the Sun. The May 21
event required a detailled analysis of the current interpretation models
and suggested the presence of relativistic electrons during the
impulsive phase., In this case we suggested Syncrotron/Inverse compton
mechanism to explain sub-mm/X ray emissiom and short pulse duration.
The new boundary conditions for primary energy release favored Tajima

and Sakai's model, based in magnetic island coalescence theory.
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CAPITULO 1
INTRODUGCAO

l.1 = OBJETIVOS

As explosoes solares sao fenomenos de liberacao rapida
de energia na atmosfera solar., A energia liberada ¢ considerada de
origem magnetica e esta armazenada sob a forma decorrentes, que ao
atingirem intensidades criticas geram instabilidades e turbulencias no
plasma. As alteracoes fisicas sofridas pelo plasma possibilitam a
conversao da energia magnética em aquecimento e/ou aceleracao das
particulas até energias relativisticas durante a fase impulsiva das
explosces, fase em que se observa a maior emissao de energia dentre

todos os fenomenos solares,

A Figura 1.1 mostra um possivel cenario de configuracao
magnética das regices ativas onde sao produzidas as explosoes solares.
A liberacao da energia magnetica pode ocorrer na alta coroa, ou em
regices de interacac entre um arco magnético emergente e um ja
existente, portanto em regioces mais profundas da atmosfera solar,
possivelmente na regiao de transicao. A emissao radio e associada a
radiacao produzida por elétrons energéticos espiralando ao redor das
linhas do campo magnético. Os ralos X moles saoc emissao térmica do
plasma na estrutura magneética. As emissoes em raios X duros, raios gama
e WLF (White Light Flares = explosdes na luz branca) sao atribuldas a
precipitacio de elétrons energéticos na regiao de transicao, entre a

coroa e a cromosfera,

A grande maloria das explosoes solares relatadas na
literatura apresenta caracter{sticas morfologicas e espectrais
similares, sendo possivel o estabelecimento de condicoes fisicas
t{picas para a reglao de producao das varias radiacoes eletromagnéticas
observadas, Por outro lado, existem alguns eventos que nao seguem O

comportamento tipico, requerendo propriedades fisicas diferentes para a
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0 objetivo deste trabalho é tentar estabelecer condicoes
de contorno para os fenomenos associados a altissimas energias na
atmosfera solar, a partir de um levantamento dos eventos atipicos
estudados na literatura com resolucao temporal pobre e baixa
sensibilidade instrumental, e a partir da analise detalhada de um
evento atipico observado no Radiobservatorio do Itapetinga com alta
resolucao temporal e alta sensibilidade na faixa de microondas, com
dados simultaneos em raios X duros obtidos com o sateélite SMM (NASA) e

em ondas métricas do Radiobservatorio de Nangay na Franga.

1.2 - FENOMENOS DE ALTA ENERGIA NO SOL

As explosoes solares geralmente apresentam emissao
impulsiva numa banda larga do espectro eletromagnético, estendendo se
da faixa radio (50 - 90000 MHz), passando pela do visivel até a de

raios X duros, com caracteristicas espectrais e temporails semelhantes.

A emissao na faixa de ondas metricas (50-500 MHz)
associada a fase impulsiva é denominada de eventos Tipo III, seu
espectro dinamico mostra rapido deslocamento das altas para as baixas
frequencias (v=100 MHz s ), e acredita-se serem produzidos por feixes
de eléetrons, O feixe de elétrons se desloca na coroa seguindo as linhas
abertas da estrutura magnética, com velocidade tipica de c¢/3, excitando
oscilacoes de plasma chamadas ondas de Langmulr, que ao serem
espalhadas sao parcialmente convertidas em ondas eletromagneticas de
frequencia proxima a do plasma local, Devido a densidade eletronica e
consequentemente a frequencia de plasma decrescer para as camadas mais
externas da atmosfera solar, as radiacoes de menores frequencias sao

provenientes da alta coroa.

Na regiao microondas (1-90 GHz) as explosoes geralmente
apresentam espectro de emissao com frequencia de pico ao redor de 10
GHz. Seu perfil temporal apresenta estruturas periddicas de 5-10
segundos com correspondencia em raios X duros, denominadas de explosoes
elementares (van Beek et al., 1974), as quais se superpaem estruturas

ultra-rdpidas com perfodo de fragoes de segundo (Kaufmann et al., 1980,
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onde kT varia de 5-60 keV, Para kT>100 keV o ajuste de lei de potencias

é melhor.

De modo geral a fase impulsiva dos eventos solares
apresenta caracteristicas como as citadas acima, mas existem casos em
que, por exemplo, a frequencia de pico no espectro radio é superior a
30 GHz e que o espectro em raios X e muito mais duro, podendo se
estender até a regiao de raios gama continuo, requerendo eletrons
relativisticos e impondo novas condigoes de contorno para o processo de

liberacao primaria de energia.

Algumas caracteristicas observacionais relevantes as

explosoes que apresentaram peculiaridades serao dadas a seguir.

l.2.1 - EMISSOES EM RAIOS GAMA E X DUROS

Observacoes de explosoes solares com fotons de energia
maior que 270 keV ja haviam sido feitas em 1958, mas até 1980 apenas
poucas observacoes haviam sido relatadas na literatura. A astronomia de
ralos gama solares so teve impulso apos o lancamento do satelite "Solar
Maximum Mission" (SMM), da NASA e do Hinotori do Japao, respectivamente
em 1980 e 198l1. Com a operacao continua dos espectrometros de raios
gama a bordo do SMM (GRS) e do Hinotori, fol possivel a deteccao de
muitos eventos com fotons acima de 270 keV, que levantaram questoes
fundamentais sobre o processo de aceleracao de particulas energéticas e

sua interacao com a atmosfera solar.

Admite-se agora que a radiacao gama & frequentemente
produzida durante a fase impulsiva de alguns eventos solares; seu
espectro apresenta linhas superpostas a uma componente cont{nua que
pode se estender até 20 MeV. A componente continua €& normalmente
associada a emissao "bremsstrahlung" de elétrons relativisticos num

meio denso, e as linhas as interacoes de fons energéticos.

Dentre os eventos que apresentam emissao gama, existem

alguns em que os maximos de intensidade da radiacao continua nas baixas
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emissao WL seria produzida na cromosfera, enquanto que para protons
seria na fotosfera (Hudson e Dwivedi, 1982; Neidig, 1983; Kane et al.,

1985).

Observacoes de WLs, com maior sensibilidade e resolucao
temporal, sao necessarias para se estabelecer qual o modelo que melhor
descreve o fenomeno, pois no momento existem muitos problemas a serem
superados, tanto no modelo sincrotron como no de precipitacao de

particulas.

1.3 - ACELERACAO DE PARTICULAS DE ALTA ENERGIA

A energia liberada durante a fase impulsiva das
explosoes solares ¢ atribuida, normalmente, a energia armazenada nos

campos magnéticos das regioces ativas.

Os campos magneticos da coroa solar tem a forma de
arcos, cujos pes estao ancorados na fotosfera, e portanto sofrendo
efeito da rotacao diferencial, que acaba torcendo suas linhas e
provocando o aparecimento de correntes., Quando a intensidade destas
correntes atinge valores criticos, proximos a velocidade Ion-acustica,
surgem instabilidades dissipativas no plasma. Estas instabilidades sao
responsaveis pela 1liberacao da energia magnética, na forma de

aquecimento e/ou aceleracao das particulas.

£ importante frisar que os pequenos atrasos (l segundo)
observados entre emissdes gama e X duros, podem evidenciar a aceleracao
de elétrons relativisticos e fons energéticos durante a fase impulsiva
dos eventos (Forrest et al., 1981; Ramaty et al., 1983; Chupp, 1984),

ou seja, fase de liberacao primaria de energila,

Detalhes sobre os mecanismos de armazenamento e
liberacao de energia, bem como os possiveis mecanismos de aceleracao de

particulas de alta energia, serao dados no Capitulo 4,






cAP{TULO 2

CARACTER{STICAS DO EVENTO DE 21 DE MAIO DE 1984

Com o objetivo de se explorar o comportamento espectral
das explosoes solares em frequencias acima de 30GHz, realizou-se uma
série de observacoes simultaneas nas frequencias de 30 e 90 GHz, usando
a antena de 13,7 m do Radiobservatorio do Itapetinga. As observacoes
foram feitas durante o mes de Maio de 1984, Neste periodo havia uma
regiao ativa com configuracao magnética delta (associada a manchas que
nao apresentam penumbra, ou seja, com elevados gradientes magnéticos)
complexa, que produziu apenas &4 eventos, cujos espectros estao na
Figura 2.1. Os eventos dos dias 21 e 22 de Mailo as 1746 e 1450 TU,
respectivamente, foram considerados tipicos por apresentarem maximo
espectral ao redor de 10 GHz e pouca emissao na regiao submilimétrica.
0O evento do dia 20 sugere a presenca de duas componentes espectrais, a
primeira igual a dos eventos tipicos e uma segunda com maximo acima de
30 GHz. Ja o evento do dia 21 as 1326 TU apresentou apenas a componente

espectral com maximo acima de 90 GHz.

0 evento do dia 21 fol o primeiro observado em 30 e 90
GHz com alta sensibilidade e resolugao temporal de milisegundos
(Kaufmann et al,, 1985, 1986a; Correia et al., 1986; Costa e Kaufmann,
1986; Correia e Kaufmann, 1987), e que apresentou espectro crescente
acima de 90 GHz., E£ portanto, um exemplo isolado da manifestacao
submilimétrica da possivel emissao de elétrons relativisticos durante

as explosces solares,

A seguir serao dadas todas as informacoes sobre as
observacoes realizadas nas diversas faixas do espectro eletromagnético,

e as caracteristicas temporais e energéticas deste evento peculiar,
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de 0,03 ufs e resolucao temporal de 1 ms; em 7 GHz utilizou-se um
polarimetro de patrulhamento, com sensibilidade de 5 wufs, ambos
operando no Radiobservatorio do Itapetinga. Maiores informacoes sobre o
equipamento utilizado e a técnica de observacao solar em microondas
estao no Apendice A. Dados espectrais nas frequencias de 245, 410, 606,
2695, 4995, 8800 e 15400 MHz, foram obtidos no Radiobservatorio de
Sagamore Hill (AFGL), com resolucao temporal de 1 s (Cliver, 1984). Em
5 GHz foi observado durante uma operagéo de VLBI entre Westerbork
(Paises Baixos) e Onsala (Suecia), com sensibilidade inferior a 0,01

ufs e resolucao temporal de 1 ms (van Nieuwkoop, 1985).

Em ondas métricas, as observacoes foram feitas no
Radiobservatorio de Nancay, Franca, na frequencia de 169 MHz, mas os
dados foram obtidos apenas numa escala comprimida (Raoult, 1984). Em
Nancay também se obteve informacao espectral, na faixa de 468-162 MHz,
com resolugcao temporal de 1 s (Bougeret, 1984). Dados com resolucao
temporal de 20 ms, foram obtidos em 610, 408, 327 e 237 MHz pelo grupo
de Trieste (Zlobec, 1986).

Os dados em railos X duros foram obtidos com o
espectrometro HXRBS (Hard X Ray Burst Spectrometer) a bordo do satélite
SMM da NASA. A resolucao temporal do experimento durante o evento era

de 128 ms.

2.2 - CARACTER{ISTICAS DO EVENTO

2.2.1 - PERFIS TEMPORAIS E ESPECTROS

O perfil temporal da emissao em 90 GHz mostra sete
estruturas, com duracao de l=4 s, todas bem correlacionadas com raios X
duros (Figura 2,2)., Sua comparacao com 30 GHz, mostra boa correlacao
apenas nas 3 ultimas estruturas (E, F e G), sendo que as primeiras
parecem ter sido atenuadas por algum mecanismo de plasma ou auto-
absorcao da radiacao., A emissao nas frequencias inferiores a 15 GHz,
observadas com o espectrografo do AFGL e pelo polarimetro do

Itapetinga, parece estar abaixo ou no limite de deteccao instrumental
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Fige 2.3 = Evento de 21 de Maio de 1984 observado em 5 GHz pelo
experimento de VLBI. As marcas de tempo tem imprecisao de 1

segundo,

Todas as estruturas apresentaram espectro crescente
entre as frequencias de 30 e 90 GHz (Figura 2.4). Acredita-se que o
maximo espectral esteja acima de 90 GHz, pois se estivesse entre 30 e
90 GHz o Indice espectral seria superior a 3, um valor impossivel
segundo o8 mecanismos de emissao discutidos na literatura (Guidice e

Castelli, 1975).
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2.6 - Comparacao de fluxos e Indices espectrais em 90 e 30 GHz, e

em raios X duros ( >30 keV) para as estruturas indicadas na

Figura 2.2,

= Os dados em 90 GHz, no topo da Figura foram plotados com a
mesma resolucao dos raios X (128 ms).

(continua)












- 25 =

2.2.2 - CARACTER{ISTICAS DOS PULSOS

A Figura 2.6 mostra claramente a presenca dos pulsos com
duracao de cerca de 50 ms em 90 GHz e sugere sua presenca em 30 GHz. Em
raios X, apesar da pobre resolucao temporal, é bem provavel que os
pulsos também existam. O topo da Figura 2.6, onde se tem plotados raios
X e 90 GHz com a mesma resolucao de 128 ms, mostra boa correlacao no
perfil das estruturas e mostra que aproximadamente metade de todos os
pulsos que ocorreram durante o evento tem o mesmo tempo de inicio, como
marcam as setas., Na literatura existem eventos em raios X, observados
com resolucac de 10 ms, que apresentaram pulsos rapidos (Kiplinger et
al., 1983), e casos de boa correlacao com pulsos radio em 22 e 44 GHz
(Takakura et al.,, 1983). Portanto, pode se supor que os pulsos em 30 e
90 GHz teriam contrapartida evidente em raios X, se estes tivessem sido
observados com melhor resclucao temporal, O atraso temporal dos pulsos

em raios X e microondas, caso exista, deve ser inferior a 128 ms.

Definindo-se a amplitude relativa dos pulsos como AF/F,
onde AF € a amplitude do pulso e F é o fluxo médio das estruturas,
obteve~se que em 90 GHz esta era cerca de 507, enquanto que em 30 GHz
era inferior a 57. Juntando-se esta informacao com as obtidas de
eventos observados em 7, 10,7, 22 e 44 GHz (Figura 2.7), conclui=se que
os pulsos de sub-segundos tem amplitude relativa crescente com a

frequencia,

Esta propriedade da amplitude relativa poderia
significar que os pulsos seriam produzidos por flutuacoes da nossa
atmosfera, ou por efeitos instrumentais, como por exemplo, vibracao da
antena, Isto devido ao tamanho do feixe da antena ser inversamente
proporcional a frequencia de observacao. Uma analise cuidadosa destes
efeitos fol feita anteriormente (Kaufmann et al., 1984; Zodi Vaz
et al., 1984) e demonstrou-se que nenhum efeito instrumental ou
atmosférico poderia produzir tal comportamento. £ impossivel a antena
vibrar em escalas de tempo menores do que alguns segundos e, as
turbulencias atmosféricas de céu claro produzem flutuacoes mais rapidas

com perfodo superior a segundos, em raras ocasioces. Os pulsos tambem
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fazendo-se uma meédia corrida do sinal original, com 220 ms de tempo de
integracao. Apos a subtracao se aplicou uma média corrida de 60 ms para
alisar o sinal. O mesmo procedimento foi feito 2 um trecho anterior ao

evento para se estimar a razao sinal/ruido dos pulsos.

A Figura 2.8 mostra claramente os pulsos em 30 e 90 GHz,
e suas amplitudes estao estao bem acima do ruido. Os pulsos aparecem em
grupos ou pacotes, com nimero de pulsos e duracao varidveis. Na Figura
estd delimitada a extensao de cada pacote, e os pulsos sao

identificados nas duas frequencias.,

Uma propriedade relevante aos pulsos € a taxa com que

sao produzidos; a taxa de repeticao é definida como:

onde N € o numero de pulsos e At € a duragao do pacote.

As propriedades dos pacotes referentes a duragao,
especificando-se os tempos de inicio e fim, numero de pulsos, taxa de
repeticéo, tempos de subida e amplitude relativa dos pulsos em 90 GHz,

estao na Tabela I.

Verifica-se que a maior amplitude relativa ocorreu na
estrutura C, que ¢ a mais intensa em 90 GHz e em raios X acima de 100
keV (Figura 2.2), A Figura 2.8 mostra que os pulsos identificados em 30
GHz estao geralmente em fase com 90 GHz, e os atrasos, quando

presentes, sao inferiores a 40 ms.
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Fige 2.8 =~ Perfis temporais detalhados dos pulsos apos ser subtraida a

componente gradual obtida com a média corrida (220 ms).

- As escalas de fluxo estao indicadas em (a) e sao mantidas

constantes para todos os trechos.
(continua),
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Fig. 2.8 - Conclusao.

2.3 = DISCUSSOES

0O evento de 21 de Maio confirmou definitivamente a
presenca de pulsos com duracao de sub-segundos durante a fase impulsiva

de eventos em microondas e railos X.



. T

A identificacao destes pulsos em frequencias inferiores
a 30 GHz € mais dificil pois as observacoes mostraram que sua amplitude
relativa é uma fungﬁo crescente com a frequéncia (Figura 2.7). Pulsocs
de sub-segundos ja haviam sido identificados anteriormente, em eventos
observados no Radiobservatdrio do Itapetinga, nas frequencias de 22 e
44 GHz, devido sua grande sensibilidade instrumental (Kaufmann et al.,
1980; 1984; Correia, 1983), e constatada sua boa correlacao com dados m

raios X duros (Takakura et al., 1983).

A pequena amplitude relativa dos pulsos nas frequencias
de 22 e 44 GHz (1 = 5 %) dificultava a analise de sua evolucao temporal
no decorrer do evento. A informacao era apenas obtida no maximo de
emissao do evento, quando era possivel identificd-los. Quanto aos dados
em raios X, comegou-se um estudo mais minucioso dos eventos obtidos com
resolugao temporal de milisegundos e verificou-se que estes também
apresentam pulsos de sub-segundos (Kiplinger et al., 1983), nao tao bem

resolvidos, devido a baixa sensibilidade dos detetores.

Acreditando-se que a emissao sub-milimétrica e em raios
X duros sejam as manifestacoes mais diretamente relacionadas ao
mecanismo primario de liberacao de energia, as caracteristicas dos
pulsos de sub-segundos podem estabelecer novas condicoes de contorno

para o problema.

Com o objetivo de melhor entender as propriedades dos
pulsos, utilizando-se as informacoes da Tabela I, montaram=se diagramas

de espalhamento relacionando as diferentes caracter{sticas dos pacotes.

0 diagrama relacionando taxa de repeticao com o fluxo de
pico em 90 GHz, da estrutura associada, mostra excelente correlacao

linear (Figura 2,9), permitindo se escrever:



T [

com K = 25 x 10_19 erg cm—z Hz"l. Comportamento analogo havia sido
encontrado anteriormente utilizando-se F e R obtidos no maximo da
emissao de eventos observados em 22 GHz (Kaufmann et al.,, 1980;
Correia, 1983). A correlacao linear foi explicada considerando-se que
as explosoes solares sao uma superposicao de pulsos rapidos, com
diferentes taxas de repeticao e quase-quantizados em energia (Kaufmann
et al., 1980; 1984; Correia, 1983; Sturrock et al.,, 1984; Loran et al.,
1985) .
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Figs 2.9 = Diagrama de espalhamento da taxa de repeticao dos pulsos e o
fluxo em 90 GHz.

- A analise envolve 36 pulsos. O coeficiente de correlacao €
99%Z. Os quadrados representam o limite de precisac das

medidas,

A Figura 2,10 mostra o diagrama de espalhamento entre os
fluxos em 90 GHz e raios X em duas faixas de energias diferentes, 30 e
100 keV. Verifica=-se que a emissao em 90 GHz melhor se correlaciona com
ralos X de 100 keV, o que ja era esperado, pois a emissao em microondas
¢ predominantemente produzida por elétrons com energia acima de 300 keV
(Mackinnon et al,, 1986).
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e portanto, a dimensao da fonte:

1/2

L= V5T

Considerando-se a temperatura inferida acima e o fluxo
em 30 GHz, a regiao fonte deve ter % = 3 x 10’ cm, e densidade de 10
em 3,

Um teste crucial do modelo é verificar se a profundidade
optica unitaria ocorre proxima a 90 GHz. A frequencia que corresponde a
profundidade optica unitaria, no caso de absorcao livre-=livre é dada

por:

2 -2 2 =32
v =10 2ng T /

que para os parametros inferidos acima, resulta em 70 MHz, muito

inferior ao requerido pelas observacoes.

0 fluxo observado, na regiao opticamente fina do

espectro, pode ser expresso por:

2kTv?

2
c

S= Q

kgl

Considerando-se que a emissao em 90 GHz ocorra para
kg £ = 1, limite inferior, infere-se que a medida de emissao deveria

=3

52
ser 10 cm muito superior ao estimado a partir dos railos X,

H
Portanto nao ¢é possivel se supor uma unica fonte térmica para as
emissoes radio e raios X, ja que as medidas de emissao sdo muito

diferentes,






s G

7
que para Ty = 5, requer Lg = 0,35, portanto 2 = 3,5 x 10 cm. Uma fonte
% Ly -3 -
com esta dimensao e néV =3 x 10 cm 3, tera densidade n, = 8 x lO10

=3
cm .

A frequencia f,, onde o espectro muda de opacidade, é

expressa por (Dulk, 1985):

Nty s 0,6 0,7
) (sen8) "’ Tg’ B, GHz

B,

(3.6)

fr ™ 2,2

onde B, € o campo magnético em unidades de 102 G, 8 € o angulo entre o
campo e a linha de visada e n|, é a densidade eletronica em unidades de

lOlG cmqa.

0 espectro observado mostra que f, > 100 GHz, e
considerando-se que 459 < § < 900 para explosoes que ocorrem no

disco solar, com Ty = 5, obtém-se que:

B 2 1400 G,

A fonte em microondas nao pode estar localizada na baixa
cromosfera, que tem campos magneticos inferiores a 2000 G e densidade
ambiente acima de 10'? cm >, Uma densidade tio alta inibiria a emissao
em microondas, devido a alta frequéncia de plasma local, bem como a
supressao Razin., Além disto, a baixa temperatura do meio circunvizinho
( 101+ K), considerando-se espessura de 10B cm e densidade de 1011 cm_a,
produziria uma opacidade de 60 em 90 GHz (de Jager et al., 1987), em
discordancia com as observagoes. Portanto a regido fonte deve estar
associada a campos magnéticos de 1400 - 2000 G, que implicam f, < 120

GHz.
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supondo variacao linear de temperatura entre 0 - 2T, estimaram o

conteudo de energia térmica como sendo:

Eth Lo 3ne LkT

0 tempo necessario para perder esta energia por

"conducao", em ambos os lados da fonte é:

Te = 0,5 Egp/W

que com o fluxo de energla estimado na Expressao 3.7 resulta em

Te Vv 0,052 s, proximo ao tempo de decaimento dos pulsos.

Esta explicacao para os tempos de decaimento tem duas

consequencias basicas (de Jager et al., 1987):

a) o resfriamento condutivo pode ser o responsavel pelo decaimento
dos pulsos, enquanto que a subida representa o perfil de injecao de
energia convolufdo com o processo de resfriamento, Portanto o processo
de energizacao deve durar mais que 30 ms e certamente menos que 60 ms,
Esta explicagao depende da temperatura real da fonte, bem como da
validade da expressao do fluxo de calor acolisional, definida em

laboratorio,

b) a Expressao 3,7 & valida apenas no caso de elétrons
termalizados, e portanto sugere que o processo de aceleracao primaria
favorece apenas o aquecimento destes. No caso de aquecimento de fons,
formar-se-ia uma onda de choque, com velocidade superior a do som
paralela ao campo magnético, e outra magneto acustica rdpida,
perpendicular a ele, Neste caso o tempo de perda de energia seria muito

maior,
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Maiores detalhes sobre os mecanismos de injecao de

energia no plasma serao dados no Capitulo 4,

3.3 - MECANISMO COMPTON INVERSO

As caracteristicas peculiares do evento tornaram diffcil
sua interpretacao segundo os modelos normalmente utilizados,
principalmente devido ao maximo espectral radio ocorrer acima de 90
GHz. Espectros com maximo em altas frequencias podem ser associados a
emissao sincrotronica como previsto por Shklovsky (1964), Quanto a
radiacao em raios X duros, McClements e Brown (1986) mostraram que esta
nao poderia ser produzida por 'bremsstrahlung" de eletrons

relativisticos, porque o Indice espectral observado é diferente do

previsto teoricamente,

Nao sendo possivel explicar a radiacao X por
"bremsstrahlung", considerou-se a sugestao de Korchak (1971) e Brown e
Smith (1980). Admitindo a presenca de elétrons ultrarelativisticos, a
radiacao X poderia ser produzida por mecanismo Compton inverso, com os

elétrons espalhados pelos fotons térmicos ambientes,

0 evento fol primeiramente interpretado via mecanismo
Sincrotron/Compton inverso por Kaufmann et al. (1984), que consideraram
a interacaoc dos elétrons com os fotons sincrotron da regiao fonte. Uma
analise semelhante fol feita por McClements e Brown (1986) onde se
discutiu a influencia dos limites de energia dos elétrons na formulacao
sincrotron, bem como a emissao Compton inverso em campo de fotons

termicos e sincrotron,

3.3.1 - FORMULAGCAQO SINCROTRON E COMPTON INVERSO

Para simplificar, considerar-se-a que a direcao do campo
magnetico esta aleatoriamente distribuida, ou seja, os elétrons

relativisticos apresentam distribuicao isotropica em angulos de passo,



.

e sua distribuicao de energia obedece uma lei de poténcias, homogenea,

expressa por:

N (Y) % i

]
~
-~
-

(3.8)

p-1

onde K = (p--l)'YD ng ey, o fator de Lorentz.

No regime wultrarelativistico ( Y2 1), e quando

MV S YL S€ W (vH = girofrequencia e v_ = frequencia de plasma), os

H P P
coeficientes de emissao e absorcao podem ser escritos como (Pacholczyk,

1970; Cawthorne, 1985):

JAke3dRr Vv -1 = 2 ~l/2 .
= Y3Ke"B (_B)p ; (+y) y P F(x) dy (3.9)

Jg
4Tme v Yo

K5=£§-K-§—g B2 2y 5 oamd

8mm ¢ v v Yo
v v
onde y 'Y—%s ¥ ™ Yo_%’

Anmcuz 3
x = —2  (l4y")
3eBvy
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F(x) = x [Kgg(n) dn

onde Kgj é a funcao de Bessel modificada de segunda espécie de ordem
5/3, B é o campo magnético em gauss, e a carga eletronica e m a massa

do eletron.

A avaliacao completa de F(x) & mnuito complexa, exceto

nos limites de x << l e x »> l. A frequencia sincrotron caracteristica

na qual um elétron isolado emite é&:

3eB 2 6 2
Ee=—= = 4,2 x 10" BY
4mme

que para Y >20 e B = 2000 G, resulta em v, = 3 X 1012 Hz; portanto as
observacoes mostram que V << Vo , e as equagcoes acima podem ser
analisadas no limite x << l. Nao podemos esquecer da supressao Razin,
que para densidades ambientes de 1011 ‘::m-3 e campos de 2000 G, esta na

faixa de alguns GHz,

A funcao F(x) no limite x <<l € expressa como (Ginzburg

e Syrovatsky, 1965):

1/3
Bk ra/3) x%3 3 x 2
F(x) = =) (1 = BLA3)  x493 % 2 L
Az , (53) 7, (%) } (3.11)



w 45 =

sendo utilizado apenas o primeiro termo. Substituindo-se a Expressao

3.11 em 3.9 obtem-se a emissividade sincrotron:

_ Ke B 1 4rme 1/3 1 Y‘(D- l/3) 1/3

a2 r(1/3) Cees ) (p-1/3) O i (3.12)

e substituindo-se na Expressao 3.10, obtem-se o coeficiente de auto-

absorcao:

=~{pt2/3) 3
1 +2) Y
Kg = (p+2) Yo Ke B ( 4me ) vlﬁ (3.13)

2r(1/3)  v* (p+2/3)  m%?  6eB

Admitindo-se que a fonte € opticamente espessa nas

frequencias de interesse (v << “9! o fluxo observado e escrito como:

s 2 vl
By = == [ =)
Kg R

onde (E/R)2 é o angulo sdlido da fonte. Substituindo-se as Expressoes

3,12 e 3.13 obtém=se:

2
Fg = 2my 2 2 2
" 0 (+2) ( o ) (3.14)
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Verifica-se que o fluxo varia com vZ a0 invés de v .

como inferido para o caso de x >> 1, como utilizado na formulacao de
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Ginzburg e Syrovatsky (1965), mais apropriada  para fontes

extragalaticas, onde os campos magnéticos sao da ordem de mG.

Supondo que a fonte nao esteja localizada em camadas
muito profundas da cromosfera, a regiao espessa do espectro pode ser

atribuida a auto-absorcao sincrotronica.

A emissividade Compton pode ser expressa como (Tucker,
1975):

(p+3), 2
fe = welehg (B sbpll) ~(p=1)/2
(p+3) " (p+1) (p+5)

(3.15)

Vsmo (p-1)/2
. Y nph(vy) dvy

onde r, €& o ralo cldssico do elétron, h & a constante de Planck e Tk

e a densidade de fotons definida como:

4nI(v) (3.16)

Npp(v) =
5 chv

com I(v) referindo-se apenas a parte espessa do espectro da radiacao do
campo de fotons. 0 fluxo observado na regiao dos raios X duros &

expresso por:

1 2,2
F. = — I
e 1e (R)
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3.3.2 - EMISSAO COMPTON INVERSO EM CAMPO DE FOTONS SINCROTRON

0 campo de fiotons neste caso sera expresso por:

2

I(v) = 2my, ?EEEY

(3.17)

Apés substituir o campo de fotons acima na Expressao

3.15, e. considerando-se a frequencia do pico do espectro sincrotron:

Vgm = 4,2 X 106 Byé

obtém—se:

2 _(p+3) 2
FC i ﬁﬂrem _&_ 2 (p+1)(p +4p+11) ne \J-(p_l)fz

RZ  (p+2) (p+3)  (p+1) (p+5)

. (4,2 x 10°) PTI/2 | (2p+3) (3.18)

onde se verifica que o Indice espectral dos elétrons (p) se relaciona

com o Indice da radiacao X (q), segundo:

-1
e
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campo de fotons sincrotron. O tempo de vida meédio devido a perdas

Compton € (Tucker, 1975):

13 mc2

Uth

te = 3,8 x 10

onde U, € a densidade dos fotons, definida como:

Vsm
com I = £ I (v) dv, sendo I (v) descrito pela
portanto:
Upp = 4rm L va
P c 3(p+2) °M

0 livre caminho médio dos eletrons é:

= -1
E'C = (Tl'NphUc)

onde
4m  Vsm 1(y)
Noh = — [ d
ph ch 0 Y v

com 0, aproximadamente igual a seccao de choque

(3.20)

Expressao 3.17;

do

espalhamento

Thompson (= 6,65 x 10~25 cuﬁ). Portanto, %¢ < 6 x 10° cm, e os eléetrons
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onde Teq € a temperatura do corpo negro equivalente.

Utilizando-se a Expressao 3.l15, o fluxo Compton pode ser

eXpresso por:

2 pth
T _ 2"e 5 (p-1) (pZH4+ll)

F: = 3_(p-1)
c 2 2 3
Rc (p+3) " (p+1) (p+5)

kTqu. YO Ng.

(p+3)/2 -(p-1)/2

(10t it :

i)

onde vgp = 1™ Teq» obtida da lei do deslocamento de Wien.
Analogamente a Expressao 3.19, substituindo~-se os

parametros conhecidos obtém—se que:

Fo (26 keV) = 1,1 x 1077 752% ng vo'" 2°

que para densidade de 10! em3 e Yo = 40, para o fluxo observado em 90
GHz, requer Teq = 5000 K. Portanto esta interpretagao também parece
vidvel, s6 que as escalas dos pulsos nao podem ser atribuidas as perdas

Compton, pois seriam superiores a 10* s.

3.4 = MECANISMO GIROSINCROTRON COM SUPRESSAQ RAZIN

A anidlise da emissividade girosincrotron €& complexa,
mesmo desprezando-se a influencia do plasma ambiente., Por 1isso,
normalmente se faz um estudo aproximado, sem introduzir os efeitos de

absorcao, a nao ser a propria auto absorcao girosincrotronica.
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3.5 = DISCUSSOES

0 evento de 21 de Maio de 1984, com seu espectro
crescente na regiao submilimétrica, levantou problemas em relacao as
interpretacoes comumente utilizadas.,. Os modelos de radiacao
girosincrotronica sao normalmente formulacoes aproximadas, validas numa
regiao limitada do espectro (20 - 200 GHz, Dulk, 1985). Apenas a
formulacao girosincrotronica de Klein (1987) se mostra mais apropriada,

por ser mais geral.

Espectros crescentes na regiao submilimétrica podem ser
explicados via emissao sincrotronica de elétrons cuja distribuigao tem
corte nas altas energias, ou podem ser devidos ao mecanismo
girosincrotron com auto-absorcao na faixa de alguns GHz, provocada por
campos magneéticos intensos; ou ainda quando a regiao fonte e densa ou

esta rodeada por um plasma denso e frio.

Sao varias as possibilidades de interpretacao, mas todas
sugerem as mesmas caracterIsticas fisicas das regioces fonte, que devem
ser pequenos nos de plasma com densidade de lO11 c:m'3 e campos
magneticos de 2000 G, localizadas nao muito abaixo da zona de transicao

entre a coroa e cromosfera.

0 espectro previsto pela interpretacao Sincro/Compton
inverso estd na Figura 3.1; ele mostra o maximo de emissao na regiao do
infravermelho com fluxos sincrotron compativeis com os observados nas
emissoes de "White Light Flares', na regiao do visivel. O espectro
também inclui a emissao na faixa dos raios X duros. O traco mais forte

se refere aos dados observados para o evento de 21 de Maio as 1326 TU.

0 problema mailor surge ao tentar se definir qual o
mecanismo que governa a curta duracac dos pulsos., Nenhum dos modelos
associa o decaimento dos pulsos a perdas de radlacao, exceto o
Sincrotron/Compton inverso de Kaufmann et al. (1986), que e auto
consistente, considerando o 'quenching" de energia dos elétrons

ultrarelativisticos no campo de fotons sincrotron. De Jager et al.
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diffcil uma fonte em microondas ser tao extensa, e requerendo campos

magnéticos localmente intensos.



CAPITULO 4

ACELERAGAO DE PARTICULAS ENERGETICAS

4,1 = INTRODUGAQ

Um dos grandes problemas de Fisica Solar, que apareceu
no ultimo ciclo, foi a evidencia de elétrons relativisticos durante a
fase impulsiva de algumas explosoes solares que apresentaram radiacao
gama associada. A simultaneidade dentro de um segundo entre os maximos
de emissao nas bailxas e altas energias, torna inviavel o processo de
aceleracao em duas etapas para explicar os elétrons relativisticos.
Estes fatos observacionais sugerem que sob certas condicoes os
mecanismos de aceleracao de particulas devem ser capazes de elevar a
energia dos elétrons até valores relativisticos, mesmo durante a fase

de liberacao primaria de energia.

No momento, o mecanismo de miltiplas reconexces do campo
magnético via processo "tearing mode", tem sido considerado como o mais
viavel, devido as caracteristicas observacionais das explosoes solares.
0 objetivo deste cap{tulo sera analisar a energética do processo de
conversao de energia magnética e verificar sua atuacao na aceleracgao de
elétrons relativisticos, considerando-se as escalas de tempo de
milisegundos. Os resultados obtidos serao confrontados com simulagoes
de laboratorio, com plasmas de caracter{sticas proximas as condigoes

das regioces ativas na atmosfera solar durante uma explosao.

4.1.1 - FONTE DE ENERGIA

A fonte da energla liberada nas explosoes solares &
normalmente associada 2a energia magnética armazenada sob a forma de
correntes, geradas na fotosfera, devido aos movimentos da estrutura

magnetica, e posteriormente transportadas para a coroa.

= 5%
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0 mecanismo de reconexao simples, devido a sua lentidao,
nao pode ser associado as explosoes solares, por isso Priest (1984)
propos mecanismos de reconexao rapidos, que poderiam se estabelecer
quando a velocidade de aproximagao das linhas do campo, ou seja, o

-1 -2
influxo de plasma, ultrapasse a velocidade critica vy = 18 = 10 Va

(vA

tornaria longa, e antes que as linhas se reconectassem, seriam

= velocidade de Alfvén). Neste caso a lamina de corrente se

iniciadas as instabilidades de modo ‘'tearing" que, impulsivamente,
formariam as ilhas magneticas e os pontos neutros como mostrado na

Figura 4.1 (Spicer et al., 1986).

A formacao impulsiva das ilhas magnéticas e dos pontos
neutros resultaria no aquecimento do plasma e na aceleracao de elétrons
até energias de centenas de keV, nas regioes onde os campos elétricos
superam o campo de Dreicer. O campo de Dreicer e definido como sendo o
campo capaz de acelerar elétrons a energias que superem a energia
perdida nos processos colisionais, ou seja, € o campo que consegue

produzir elétrons nao térmicos, os chamados '"runaway electrons".

Ainda existem duvidas a respeito da eficiencia do
processo "tearing" para explicar as explosoes solares, pois & diffcil
se estimar a intensidade dos campos elétricos turbulentos, porque estes
dependem do campo magnético turbulento que também depende do processo

de instabilidades (De Jager, 1986).

As instabilidades '"tearing" surgem da interagao de
estruturas magneticas devido a emergencia de fluxo ou devido a mudancas
na estrutura magnética provocadas pelos movimentos fotosféricos. Além
disto, as proprias correntes poderiam, indiretamente, ser as
responsaveis pela reconexao e subsequente aparecimento das

instabilidades "tearing".

As ilhas magnéticas, formadas pelo processo "tearing",
se atraem devido ao fluxo de correntes paralelas; dependendo do
balanceamento entre as forcas de atracao e compressac o processo pode

ser dividido em dois ramos, o lento e o rapido. No lento ter-se=ia que
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COALESCENCIA DE ARCOS
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Fig. 4.2 - Possivel cenario da coalescencia entre dois arcos magneéticos

na atmosfera solar.

A analise a seguir se basela no trabalho de Tajima
et al, (1987), onde se investigam as consequencias fIsicas da
coalescencia em seu carater nao linear. A coalescéncia resultaria de
instabilidades primirias e nao de agentes externos. O que se pretende ¢
verificar como o mecanismo de conversao de energla resultaria na
aceleracao de partfculas relativisticas e em flutuacoes de poucos
milisegundos na emissividade, Tentar-se-a definir sob quais parametros
fisicos da regido de 1liberacao primaria de energia seria possivel se

obter tais propriedades.

0 infcio da coalescencia € estabelecido pelo parametro
de localizacao das correntes (E.). Este parametro varia de 0 a 1,

indicando fraca localizacao para valores pequenos e funcao delta quando
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Fig., 4.6 = Perfodo minimo de oscilacao do campo magnético em funcao de
sua variacao espacial para densidades ambientes de 5 x 102

em™® (1) e 10!2 cm? (2), parametrizado em To.= 108 K e
B = 2000 G.

4.4 = SIMULACAO EM LABORATGRIO DA INSTABILIDADE "TEARING"

As simulacgoes computacionais da evolugao das
instabilidades "tearing" mostraram que este mecanismo de liberacao de
energia pode ser o responsavel pelas explosoes solares. Baseados nesta
hipotese, Altyntsev et al. (1986) simularam em laboratorio a dinamica
do processo, considerando uma lamina de corrente extensa e turbulenta e
utilizando parametros do plasma proximos aos inferidos para condigoes

solares, a partir de modelos teodricos.
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Os parametros da lamina de corrente inferidos para as
explosoes e os utilizados no laboratério estao na Tabela 4,1, A
simulacao em laboratorio, portanto, devera reproduzir a evolucao do
processo de liberacao de energia com caracteristicas proximas as

esperadas nas explosoes solares.
TABELA 4.1

PARAMETROS DA LAMINA DE CORRENTE

Explosoes solares|Experimento do
(Svestka, 1976) Laboratorio
(1032 ergs)

Espessura (cm) - 0.5-3
Largura (cm) 108 30
Comprimento (cm) 109-1010 ~50 cm

Densidade de plasma,
n(cm-3) 3 x 10%-101! 10121014

Temperatura do plasma
Te (eV) (1.4-4) x 103 800

Campo magnetico nos
limites da lamina (G) 150-1000 400

FONTE: Altyntsev et al. (1986).

Durante a evolucao da lamina foi possivel se definir
tres fases distintas na potencia de liberacao de energia e nos
mecanismos dissipativos. A primeira fase € a explosiva, e a liberacao
de energia comeca quando a lamina de corrente se torna turbulenta
devido a instabilidades fon-acusticas e coincide, praticamente, com a
formacao da propria lamina. A turbuléncia na corrente produz um estado

de resistividade anomala que resulta em alta potencia de liberacao de
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era do tipo de lei de potencias dn/dE ~ E™% onde a caracteriza a
eficiencia do mecanismo de aceleracao, ou seja, a eficiencia cresce
para o« menores. A aceleracao destas particulas poderia ser atribuida a
campos elétricos normais ou a aceleracao estatistica em campos
elétricos de alta frequéncia, principalmente nas vizinhancas dos pontos

X do campo magnetico (Figura 4.1).

A segunda fase do processo tem duracao mais longa e €
caracterizada por oscilacoes na temperatura eletronica e condutividade
anomala. As oscilacoes foram atribuidas a relaxacao da l3amina em torno

do estado de equilibrio dinamico.

A terceira e ultima fase ocorre quando as oscilacoes de
relaxacao sao amortecidas, e a lamina volta ao estado de equilibrio,

diminuindo a energia liberada e ocorrendo o resfriamento da lamina,

A alta taxa de reconexao sugere que a instabilidade tem
cardter nao linear, podendo ser atribufda ao mecanismo de coalescencia
explosiva das ilhas magnéticas. A liberacao de energia procedeu
uniformemente por toda a lamina durante a fase inicial, sendo que na
segunda a liberacao, e as particulas energeticas, estavam concentradas

nas ilhas magneticas.

A evolugao do campo elétrico meédio produzido pelos
processos dissipativos esta na Figura 4.8, As  principais
caracter{sticas do processo de liberacao de energia inferidos
teoricamente para as explosoes solares e as obtidas no experimento de
Altyntsev et al., (1986), estao na Tabela 4.2. A Tabela mostra que a

potencia da energia liberada nao depende do comprimento da lamina,

E interessante notar que apesar da grande diferenca
entre as escalas temporais e espaciais do experimento em relacao as
condicoes solares, a energla maxima adquirida pelos elétrons acelerados
nao difere por mais de uma ordem de grandeza., Isto sugere que as
dimensces da regiao de liberacao de energia no Sol devem ser bem

menores que a reglao das emissoes observadas.
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liberacao, ou seja, da escala de variacao espacial do campo magnético.
Quanto mais compacta a regiao, mais curto sera o periodo (Figura 4.6) e
consequentemente mais duro serd o espectro das emissoes observadas em

raios X duros (Figura 2.11).

5.2 - PERSPECTIVAS DE TRABALHO

A constatacao de explosoes solares, com maximo espectral
em altas frequencias, requer observacgoes cobrindo todo o espectro radio
até a regiao do infravermelho., Deste modo sera possivel se definir qual
é a frequéncia e se concluir sobre a energética envolvida no processo
de liberacao primaria de energia, bem como os limites de energia do
espectro dos eletrons acelerados, definindo mais condicoes de contorno

para os mecanismos de conversaoc de energia magnética.

Além disto, sao essenciails observagoes em raios X e gama
com maior sensibilidade, de modo a se ter resolucao temporal de
milisegundos, mesmo durante eventos nao muito intensos, como o de 21 de

Maio de 1984.

Sera interessante se fazerem observacoes de regioces
ativas com a técnica de VLBI, apresentando resolucao angular superior a
0,01 segundos de arco, para se testar os modelos de interpretacao, que
sugerem regides de emissao com dimensao de 10° - 10° cm, e se possivel
com alta resolucao temporal para se estudar a evolucao temporal e
espacial das regioces de liberacao de energia, simultaneamente, Deste
modo melhor se definirem as condicoes de contorno para o mecanismo de

liberacao de energia magnética.
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APENDICE A

EQUIPAMENTO E PROCEDIMENTO OBSERVACIONAL EM MICROONDAS NA AREA DE
FISICA SOLAR

0Os dados em microondas foram obtidos em Atibaia no Ra-
diobservatorio do Itapetinga com a antena parabolica de 13,7m de
diametro. Os desvios de sua superficie refletora, com relacao a uma
parabola perfeita, sao de apenas 0,25 mm de rms. Observacoes solares
com este tipo de antena saoc possiveis em Atibaia pois a antena esta
dentro de uma redoma, que elimina o aquecimento solar direto, devido a

grande area coletora, além de protege-la contra as intemperies.

Esta caracter{stica € essencial para a precisao de
rastreio, que & necessaria para as observacoes de flutuagoes rapidas

presentes nas explosoes solares.

A.l - EQUIPAMENTO UTILIZADO

Na série de eventos ocorridos em Maio de 1984
utilizaram-se os receptores de 30 e 90 GHz cujas temperaturas de
sistemas sao ao redor de 1000 K. Estes receptores sao do tipo

heterodino cujos elementos basicos estao na Figura A.l,

0 receptor recebe o sinal da fonte captado pela antena,
e amplifica=o na faixa de radio-frequencia (RF). O préximo estagio do
receptor € o mixer, onde o sinal fraco da fonte € misturado ao sinal
forte do oscilador local (OL), que resulta num sinal com frequencia
intermediaria (FI), a potencia do sinal de FI € diretamente
proporcional a poténcia do sinal (RF), O sinal de FI é entao
amplificado, esta etapa € a de maior ganho do receptor heterodino e
determina a banda de frequencia de resposta do amplificador. O
amplificador de FI & seguido por um detector quadratico, o que
significa que a voltagem de salda do detector € diretamente
proporcional 2 poténcia do sinal da pré-deteccao do receptor (Kraus,
1986).

-Anl =



-Aoz =

RFH M — Fi D —BF

Fig.,A,1 = Elementos basicos de um receptor heterodino: P-pré-
amplificador de radio-frequencia, M-mixer, OL-oscilador
local, FI-amplificador de frequencia intermediaria, D=

detector quadratico, BF-amplificador de baixa frequéncia,

FONTE:Kraus ,1986, p. 7.2.

A resolucao espacial dos radiotelescopios é definuida
pela largura a meia potencia (HPBW) de seu feixe principal, que € o
angulo com que a antena "olha" o ceu. A largura do feixe depende da
area da antena e da frequencia da observacao, e e definida como (Kraus,

1986) :

HPBW = 4a 7ok

onde A & o comprimento de onda da observacdo e A, € a area efetiva da
antena, A forma do feixe principal € bem representada pala funcao
£(0) = sinc®(k6) (Kaufmann et al., 1982),e o HPBW do feixe em 30 GHz
( A= 1 cm), para uma eficiencia de 502, € 4,0 minutos de arco (Kaufmann
et al., 1978) e em 90 GHz ( A= 0,3cm), para uma eficiencia acima de

15%, é 1,3 minutos de arco para elevagoes acima de 35° (Kaufmann
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