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RESUMO 

A principal proposta deste trabalho é analisar as carac-

teristicas de eventos peculiares que podem ser produzidos por elétrons 

relativisticos e tentar definir as novas condições de contorno para a 

liberação primária de energia durante a fase impulsiva das explosões 

solares. Parece que a emissão submilimetrica em explosões solares não é 

um fenõmeno raro, não se tem muita evidgncia desta, só' por causa da 

falta de observações nesta faixa do espectro. Durante Maio de 1984 nõs 

observamos o Sol em 90 GHz com alta resolução temporal e alta sensibi-

lidade, e obtivemos evidgncia deste fato. O evento do dia 21 de Maio de 

1984, às 1326 TU é o melhor exemplo de manifestações de alta energia em 

explosões solares. Ele foi observado em diferentes bandas de energia do 

espectro e nos deu novas condições de contorno para o fenõmeno fisico 

no Sol. O evento do dia 21 necessitou uma análise detalhada dos modelos 

de interpretação atuais e sugeriu a presença de elétrons relativisticos 

durante a fase impulsiva. Neste trabalho mis sugerimos o mecanismo Sin-

crotron/Compton inverso para explicar a emissão sub—mm/raios X e a cur-

ta duração dos pulsos. As novas condições de contorno para a liberação 

primária de energia favorecem o modelo de Tajima e Sakai, baseado na 

teoria da coalescgncia de ilhas magnéticas. 



ABSTRACT  

The main purpose of this work is 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 onission in solar fiares 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 GRz 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 detailed 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  

INTRODUÇÃO  

1.1 — OBJETIVOS 

As explosOes solares são fenSmenos de liberação rápida 

de energia na atmosfera solar. A energia liberada e considerada de 

origem magnética e esté armazenada sob a forma decorrentes, que ao 

atingirem intensidades críticas geram instabilidades e turbulJncias no 

plasma. As alteraçOes físicas sofridas pelo plasma possibilitam a 

conversão da energia magnética em aquecimento e/ou aceleração das 

partículas ate energias relativísticas durante a fase impulsiva das 

explosOes, fase em que se observa a maior emissão de energia dentre 

todos os fen6menos solares. 

A Figura 1.1 mostra um possível cenário de configuração 

magnética das regiões ativas onde sio produzidas as explosões solares. 

A liberação da energia magnética pode ocorrer na alta coroa, ou em 

regiões de interação entre um arco magnético emergente e um jã 

existente, portanto em regiões mais profundas da atmosfera solar, 

possivelmente na região de transiçào. A emissão ródio é associada ã 

radiação produzida por elétrons energéticos espiralando ao redor das 

linhas do campo magnético. Os raios X moles são emissão térmica do 

plasma na estrutura magnética. As emissões em raios X duros, raios gama 

e WLF (White Light Fiares — explosões na luz branca) são atribuídas ã 

precipitação de elétrons energéticos na região de transição, entre a 

coroa e a cromosfera. 

A grande maioria das explosões solares relatadas na 

literatura apresenta características morfológicas e espectrais 

similares, sendo possível o estabelecimento de condições físicas 

típicas para a região de produção das viirias radiações eletromagnéticas 

observadas. Por outro lado, existem alguns eventos que nao seguem o 

comportamento típico, requerendo propriedades físicas diferentes para a 

—1- 



fluxo 

emergente 

X-OUROS 
Y 

vilF CROMOSFERA 
X -DUROS 

H, 
Uv 

1 
*e 

COROA 

- 2 - 

região fonte, e maior número de partículas relativisticas jã na fase 

impulsiva dos eventos, 

TIPO III 

Fig. 1.1 - Possível cenário da configuração magnética de uma região 

ativa na atmosfera solar. 
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O objetivo deste trabalho e tentar estabelecer condiçOes 
de contorno para os fenõmenos associados a altíssimas energias na 

atmosfera solar, a partir de um levantamento dos eventos atípicos 

estudados na literatura com resolução temporal pobre e baixa 

sensibilidade instrumental, e a partir da analise detalhada de um 

evento atípico observado no RadiobservatOrio do Itapetinga com alta 

resolução temporal e alta sensibilidade na faixa de microondas, com 

dados simultaneos em raios X duros obtidos com o satelite SMM (NASA) e 

em ondas métricas do RadiobservatOrio de Nançay na França. 

1.2 - FENÔMENOS DE ALTA ENERGIA NO SOL  

As explosOes 	solares geralmente apresentam emissão 

impulsiva numa banda larga do espectro eletromagnético, estendendo se 

da faixa rádio (50 - 90000 MHz), passando pela do visível ate a de 

raios X duros, com características espectrais e temporais semelhantes. 

A emissão na faixa de ondas métricas (50-500 MHz) 

associada ã fase impulsiva e denominada de eventos Tipo III, seu 

espectro dinemico mostra rápido deslocamento das altas para as baixas 

frequencias (v-100 MHz $ ), e acredita-se serem produzidos por feixes 

de eletrons. O feixe de eletrons se desloca na coroa seguindo as linhas 

abertas da estrutura magnetica, com velocidade típica de c/3, excitando 

oscilações de plasma chamadas ondas de Langmuir, que ao serem 

espalhadas são parcialmente convertidas em ondas eletromagnéticas de 

frequencia próxima a do plasma local. Devido ã densidade eletrSnica e 

consequentemente a frequencia de plasma decrescer para as camadas mais 

externas da atmosfera solar, as radiações de menores frequencias são 

provenientes da alta coroa. 

Na região microondas (1-90 GHz) as explosões geralmente 

apresentam espectro de emissão com frequencia de pico ao redor de 10 

GHz. Seu perfil temporal apresenta estruturas pericidicas de 5-10 

segundos com correspondencia em raios X duros, denominadas de explosões 

elementares (van Beek et al., 1974), às quais se superpOem estruturas 

ultra-rápidas com período de frações de segundo (Kaufmann et al., 1980, 
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1984; Correia, 1983; Loran et al., 1985) bem correlacionadas com raios 

X duros (Takakura et al., 1983). A radiação em microondas e produzida 

por mecanismo girosincrotron de elétrons com energia superior a 100 

keV, na presença de campo magnético. A região onde ocorre a emissão de 

microondas parece coincidir com o local de liberação primaria de 

energia. 

A boa correlação temporal entre microondas e raios X 

duros sugere que estas duas emissões são produzidas pela mesma 

população de elétrons energéticos. A radiação X é produzida pelo 

espalhamento de elétrons com energia acima dos fOtons observados. Os 

elétrons podem estar aprisionados em alturas coronais nos arcos 

magnéticos ou se precipitam nos pés dos arcos, interagindo com meios de 

diferentes densidades. No caso de interação com meio pouco denso, a 

eficiãncia do processo de emissão X .e.  muito baixa, mas se os elétrons 

fizerem parte de uma distribuição térmica (maxwelliana) o processo se 

torna eficiente e comparável ao caso de precipitação num meio mais 

denso. 

O fluxo em raios X varia com a energia segundo lei de 

potancia: 

dF . E -(5 

dE 

onde 6 é o índice espectral que esta na faixa de 2-7; ou segundo 

exponenciais: 

SIE exp ( =5 ) 
dE 	kT 
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onde kT varia de 5-60 keV. Para kT>100 keV o ajuste de lei de potãncias 

e melhor. 

De modo geral a fase impulsiva dos eventos solares 

apresenta características como as citadas acima, mas existem casos em 

que, por exemplo, a frequencia de pico no espectro rãdio e superior a 

30 GHz e que o espectro em raios X e muito mais duro, podendo se 

estender ate a região de raios gama continuo, requerendo eletrons 

relativisticos e impondo novas condiçOes de contorno para o processo de 

liberação primaria de energia. 

Algumas características observacionais relevantes ãs 

explosOes que apresentaram peculiaridades serão dadas a seguir. 

1.2.1 — EMISSÕES EM RAIOS GAMA E X DUROS  

ObservaçOes de explosOes solares com ftons de energia 

maior que 270 keV já haviam sido feitas em 1958, mas até 1980 apenas 

poucas observaçOes haviam sido relatadas na literatura. A astronomia de 

raios gama solares só' teve impulso apOs o lançamento do satélite "Solar 

Maximum Mission" (SMM), da NASA e do Hinotori do Japão, respectivamente 

em 1980 e 1981. Com  a operação contínua dos espectrõmetros de raios 

gama a bordo do SMM (GRS) e do Hinotori, foi possível a detecção de 

muitos eventos com fOtons acima de 270 keV, que levantaram questOes 

fundamentais sobre o processo de aceleração de partículas energéticas e 

sua interação com a atmosfera solar. 

Admite—se agora que a radiação gama é frequentemente 

produzida durante a fase impulsiva de alguns eventos solares; seu 

espectro apresenta linhas superpostas a uma componente continua que 

pode se estender ate 20 MeV. A componente contínua é normalmente 

associada ã emissão "bremsstrahlung" de elétrons relativisticos num 

meio denso, e as linhas ãs interações de íons energéticos. 

Dentre os eventos que apresentam emissão gama, existem 

alguns em que os máximos de intensidade da radiação contínua nas baixas 
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e altas energias sio simultáneos dentro da precisão de 1 segundo. Isto 

requer eletrons de poucos keV ate 20 MeV injetados ou acelerados 

simultaneamente na região fonte (Chupp, 1984; Ramaty et al., 1983). 

Atrasos superiores a 1 segundo são explicados por forte regime de 

difusão e 'ângulos de passo provocado por ondas de plasma (Bespalov et 

al., 1986), no caso de aceleração simultânea, ou os eletrons mais 

energéticos seriam produzidos numa segunda etapa de aceleração, via 

processos estocásticos (Bai et al., 1983). 

O espectro da radiação gama mostra boa correlação entre 

o excesso de emissão na região dos MeV e o fluxo integrado do continuo 

dos eventos em raios X com energias acima de 270 keV (Chupp, 1984). O 

excesso de emissão em MeV e atribuido ã superposição de linhas 

alargadas produzidas pela interação de ions energéticos. Os atrasos 

nulos, dentro da resolução instrumental (1 segundo), entre os máximos 

de emissão na faixa de keV e MeV, exigem a presença de íons energéticos 

juntamente com elétrons relativisticos na fase impulsiva dos eventos 

(Forrest et al., 1981). Isto indica que elétrons e íons foram 

acelerados impulsivamente, ou foram injetados simultaneamente na região 

fonte. 

A falta de correlação entre as fluéncias de linhas gama 

e os 	pratons interplanetários 	sugere que os eventos altamente 

energéticos ocorrem em configurações magnéticas fechadas que dificultam 

o escape de particulas (Heyvaerts, 1983). Por outro lado pode ser 
- 

devida a 	efeitos 	de propagação dos íons no campo magnético 

interplanetário (Chupp, 1984; McGuire, 1983), ou que os prOtons 

observados na Terra foram acelerados numa segunda etapa, por ondas de 

choque (Cliver et al., 1985; Bai, 1986), por exemplo. 

Os neutrons são a Unica fonte de informação indireta, na 

Terra, sobre as partículas carregadas aceleradas durante a fase 

impulsiva das explosões solares, pois não interagem com o campo 

magnetico interplanetário. Nas condições da atmosfera solar, os 

neutrons devem ser produzidos principalmente pela interação pr6ton-

prOton, e seu fluxo e energia refletem diretamente as características 
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dos prOtons energéticos. Considerando—se que os neutrons são produzidos 

durante a fase impulsiva, estes devem ter energias de 50 — 600 MeV, 

portanto requer aceleração de elétrons de GeV na fase primãria de 

aceleração (McGuire, 1983). 

Verificou—se que os eventos em raios X mais impulsivos 

apresentam índice espectral na faixa de 2-4 (Ohki et al., 1983), ou 

seja, mais energéticos e geralmente com linhas gama associadas (Bai et 

al., 1983). 

Zolcinski et al. (1983) estudaram a diretividade de 

eventos gama solares, obtidos com o GRS para energias acima de 300 keV, 

e concluiram que eram distribuídos isotrOpicamente sobre o disco solar. 

Mas Vestrand et ai. (1987), utilizando um criterio de seleção que 

aumentava a detetabilidade dos eventos, concluiram que a emissão 

"bremsstrahlung" acima de 300 keV pode ser anisotrOpica. ObservaçOes 

acima de 10 MeV sugerem maior número de eventos nas proximidades do 

limbo solar (Hudson, 1985), mas a qualidade dos dados e pobre. A 

distribuição anisotrOpica de eventos, com maior ocorrgncia no limbo, e 

evidãncias de que os eventos do limbo apresentam espectro mais duro do 

que os do disco solar (Vestrand et al., 1987), favorecem os modelos de 

precipitação de eletrons na interpretação da radiação X. 

Quanto aos perfis temporais, as flutuações de segundos e 

frações de segundo sugerem, segundo modelos magnetohidrodinãmicos, 
7 

densidades de 10
11 

— 3x10
12 

cm 
-3 

e dimensoes da regiao fonte < 10 cm. 

Por outro lado estas flutuações podem refletir algum regime oscilatório 

das instabilidades que governam a liberação primítria de energia. 

1.2.2 — EVENTOS PECULIARES EM MICROONDAS E WLF 

Em microondas existem poucas observações em frequãncias 

superiores a 50 GHz, pois tendo—se como base os espectros observados, 

acreditava—se que a emissão das explosões solares fosse desprezível 

nesta faixa. As observaçOes iniciais na faixa submilimetrica tinham 

como finalidade o estudo da variação centro—limbo da brilhãncia solar. 
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Para tal, se faziam trânsitos com duração de alguns minutos sobre o 

disco do Sol. Durante alguns destes trânsitos se dectetou grande 

excesso de emissão, bem correlacionada com a fase gradual de explosães 

em outras radiaçOes eletromagnéticas (Akabane et al., 1973; Zirin e 

Tanaka, 1973). Devido a resolução temporal pobre não era possível se 

observar a fase impulsiva dos eventos, e acreditava—se que nenhuma 

radiação submilimatrica era produzida nesta fase; mas observaçães com 

alta resolução temporal mostraram exatamente o contrario. 

E interessante citar as características marcantes destes 

eventos peculiares citados na literatura. 0 evento mais intenso foi 

observado em 71 GHz (Croom, 1970), com 50.000 ufs (1 unidade de fluxo 
- 2 - 

solar = 10
-22 

Wm Hz
1 
 ) e espectro crescente acima de 71 GHz. A 

intensidade deste evento foi atribuída ã alta diretividade da radiação 

produzida, ja que o evento ocorreu no limbo solar. Considerando—se que 

a radiação foi produzida por mecanismo girosíncrotron, seriam 

necessarios campos magneticos superiores a 7000 G, muito superiores aos 

maiores campos inferidos a partir de magnetogramas. Portanto, eventos 

com espectros crescentes acima de 50 GHz requerem uma interpretação 

mais rigorosa e completa. 

Existem alguns eventos que apresentaram achatamento 

espectral para frequincias superiores a 50 Cliz (Croom, 1970; Cogdell, 

1972; Shimabukuro, 1970, 1972; Akabane et al., 1973; Zirin e Tanaka, 

1973), ver Figura 1.2. E interessante notar que os espectros dos 

eventos analisados por Shimabukuro (1970), Akabane et al. (1973) e por 

Zirin e Tanaka (1973) mostram possível evidincia de duas componentes 

espectrais, a primeira com máximo em 10 GHz e a segunda com máximo em 

frequáncias acima de 100 GHz. Zirin e Tanaka (1973) verificaram a 

presença da segunda componente durante a ocorrincia de abrilhantamentos 

em 3835 angstrons e subsequente desaparecimento quando estes cessaram. 

Atualmente existem muitos eventos com espectro crescente para 

frequãncias acima de 30 GHz (Magun, 1987, comunicação privada), obtidos 

com resolução temporal de 0,3 segundos. 
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10
4 

Unidades de fluxo soldr 

--. 10 

I a - 

l u -- 

i 	Frequencia (Hz) 
10 o 	1 	 

M S 

Fig. 1.2 — Exemplos de espectros de explosOes solares apresentando 

achatamento espectral em comprimentos milimétricos. 

FONTE: Kaufmann et al. (1986b), p. 13. 

* Croom (1970), o Shimabukuro (1972), • Shimabukuro (1970), 

o Akabane et al. (1973), á Zirin e Tanaka (1973). 

O achatamento espectral é explicado considerando—se 

radiação térmica produzida por elétrons energéticos que se termalizaram 

ao interagir com a atmosfera solar, durante a fase gradual dos eventos. 

Mas também pode ser devido a superposição de emissão de varias fontes. 

Os espectros com mgximo acima de 30 GHz, na região do infravermelho ou 

visrvel, podem ser produzidos por radiação sincrotriinica de elétrons de 

10 — 100 MeV em campos de 100 — 1000 G, como previsto por Shklovsky 

(1964). 

10 9 	 10 1C1 10 1 1 
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Outro fenCimeno solar altamente energetico que merece 

atenção, e o denominado de "White Light Flare" (WLF), cuja emissão 

ocorre na região do espectro visível. No momento sua interpretação é 

muito controvertida devido :à grande dificuldade de sua observação, pois 

o contraste desta emissão em relação "á fotosfera vizinha e muito 

pequeno, sendo só' observável durante grandes explosOes. 

A boa correlação temporal dos eventos White Light (WL) 

com as emissOes em raios X duros e microondas, pode significar que esta 

emissão tambem foi produzida pela mesma população de elétrons 

energeticos. As observaçães mostram que a emissão WL, produzida durante 

a fase impulsiva, ocorre em pequenos nOs, com dimensOes inferiores a 1" 

e duração media de 5 - 10 segundos (Zirin e Tanaka, 1973). 

Todos os eventos em microondas que tiveram emissão WL 

associada, apresentaram espectro com méximo acima de 10 Gliz. Isto pode 

caracterizar regiOes fonte em campos magneticos intensos, 

consequentente em camadas mais profundas e densas da atmosfera solar, 

ou a presença de elétrons relativísticos. 

Os WLFs foram inicialmente interpretados como radiação 

síncrotron com máximo espectral na região do visível ou no 

infravermelho (Stein e Ney, 1963; Sklovsky, 1964), mas Korchak (1965) 

mostrou que a intensidade da emissão X produzida pelos mesmos elétrons 

seria muito superior ã observada. Outra interpretação possível, é que 

os WLFs são produzidos por precipitação de elétrons energéticos na 

cromosfera. 

Nagita e Orral (1970) fizeram um estudo comparativo 

entre os modelos de precipitação e síncrotron, para elétrons com 

energia de 10 - 1000 MeV, e concluíram que a precipitação seria mais 

eficiente. As evidéncias observacionais favorecem o modelo de 

precipitação, pois a emissão WL parece ocorrer nos pés do arco 

magnético (Zirin e Tanaka, 1973), mas existem controvérsias sobre que 

partículas se precipitam, prOtons ou elétrons. No caso de elétrons, a 
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emissão WL seria produzida na cromosfera, enquanto que para prOtons 

seria na fotosfera (Hudson e Dwivedi, 1982; Neidig, 1983; Kane et al., 

1985). 

Observaçoes de WLs, com maior sensibilidade e resolução 

temporal, são necessárias para se estabelecer qual o modelo que melhor 

descreve o fenõmeno, pois no momento existem muitos problemas a serem 

superados, tanto no modelo síncrotron como no de precipitação de 

partículas. 

1.3 — ACELERAÇÃO DE PART1CULAS DE ALTA ENERGIA  

A energia 	liberada durante 	a fase impulsiva das 

explosOes solares é atribuída, normalmente, ã energia armazenada nos 

campos magnéticos das regiães ativas. 

Os campos magnéticos da coroa solar tim a forma de 

arcos, cujos pés estão ancorados na fotosfera, e portanto sofrendo 

efeito da rotação diferencial, que acaba torcendo suas linhas e 

provocando o aparecimento de correntes. Quando a intensidade destas 

correntes atinge valores críticos, pró'ximos ã velocidade ion—actistica, 

surgem instabilidades dissipativas no plasma. Estas instabilidades são 

responséveis pela liberação da energia magnética, na forma de 

aquecimento e/ou aceleração das partículas. 

E importante frisar que os pequenos atrasos (1 segundo) 

observados entre emissões gama e X duros, podem evidenciar a aceleração 

de elétrons relativísticos e íons energéticos durante a fase impulsiva 

dos eventos (Forrest et al., 1981; Ramaty et al., 1983; Chupp, 1984), 

ou seja, fase de liberação primaria de energia. 

Detalhes sobre os mecanismos de armazenamento e 

liberação de energia, bem como os possíveis mecanismos de aceleração de 

partículas de alta energia, serão dados no Capítulo 4. 





CAPITULO 2  

CARACTERISTICAS DO EVENTO DE 21 DE MAIO DE 1984 

Com o objetivo de se explorar o comportamento espectral 

das explosOes solares em frequencias acima de 300Hz, realizou—se uma 

serie de observaçOes simultãneas nas frequencias de 30 e 90 GHz, usando 

a antena de 13,7 m do Radiobservatjrio do Itapetinga. As observaç -j)es 

foram feitas durante o mes de Maio de 1984. Neste período havia uma 

região ativa com configuração magnética delta (associada a manchas que 

não apresentam penumbra, ou seja, com elevados gradientes magnéticos) 

complexa, que produziu apenas 4 eventos, cujos espectros estão na 

Figura 2.1. Os eventos dos dias 21 e 22 de Maio ãs 1746 e 1450 TU, 

respectivamente, foram considerados típicos por apresentarem mãximo 

espectral ao redor de 10 GHz e pouca emissão na região submilimetrica. 

O evento do dia 20 sugere a presença de duas componentes espectrais, a 

primeira igual a dos eventos típicos e uma segunda com mãximo acima de 

30 GHz. Já.  o evento do dia 21 "as 1326 TU apresentou apenas a componente 

espectral com mãximo acima de 90 GHz. 

O evento do dia 21 foi o primeiro observado em 30 e 90 

GHz com alta sensibilidade e resolução 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. É portanto, um exemplo isolado da manifestação 

submflimetrica da possível emissão de elétrons relativIsticos durante 

as explosões solares. 

A seguir serio dadas todas as informações sobre as 

observações realizadas nas diversas faixas do espectro eletromagnético, 

e as características temporais e energéticas deste evento peculiar. 

— 13— 
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ESPECTROS DE MAIO DE 1984 

	 41,  

o 
r.1 	 .5 	1 	1.5 

LOC (FREQUENCIA GHz) 

Fig. 2.1 - Espectros das 4 explosões solares observadas em Maio de 

1984. 

2.1 - OBSERVAÇÕES  

A explosão solar de 21 de Maio foi observada numa grande 

faixa espectral, estendendo-se da região X até ondas métricas, por 

diferentes instrumentos no solo e espaço. 

As observações em microondas, nas frequincias de 30 e 90 

GHz, foram realizadas com uma antena de 13,7 m, cuja sensibilidade era 
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de 0,03 ufs e resolução temporal de 1 ms; em 7 GHz utilizou—se um 

polarimetro de patrulhamento, com sensibilidade de 5 ufs, ambos 

operando no RadiobservatOrio do Itapetinga. Maiores informaçOes sobre o 

equipamento utilizado e a técnica de observação solar em microondas 

estão no Apindice A. Dados espectrais nas frequincias de 245, 410, 606, 

2695, 4995, 8800 e 15400 MHz, foram obtidos no RadiobservatOrio de 

Sagamore Hill (AFGL), com resolução temporal de 1 s (Cliver, 1984). Em 

5 GHz foi observado durante uma operação de VLBI entre Westerbork 

(Falses Baixos) e Onsala (Suecia), com sensibilidade inferior a 0,01 

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

Em ondas métricas, as observaçOes foram feitas no 

RadiobservatOrio de Nançay, França, na frequencia de 169 MHz, mas os 

dados foram obtidos apenas numa escala comprimida (Raoult, 1984). Em 

Nançay também se obteve informação espectral, na faixa de 468-162 MHz, 

com resolução temporal de 1 s (Bougeret, 1984). Dados com resolução 

temporal de 20 ms, foram obtidos em 610, 408, 327 e 237 MHz pelo grupo 

de Trieste (Zlobec, 1986). 

Os dados em raios X duros foram obtidos com o 

espectriimetro HXRBS (Hard X Ray Burst Spectrometer) a bordo do satélite 

SMM da NASA. A resolução temporal do experimento durante o evento era 

de 128 ma. 

2.2 — CARACTER1STICAS DO EVENTO  

2.2.1 — PERFIS TEMPORAIS E ESPECTROS 

O perfil temporal da emissão em 90 GHz mostra sete 

estruturas, com duração de 1-4 s, todas bem correlacionadas com raios X 

duros (Figura 2.2). Sua comparação com 30 GHz, mostra boa correlação 

apenas nas 3 Ultimas estruturas (E, F e G), sendo que as primeiras 

parecem ter sido atenuadas por algum mecanismo de plasma ou auto—

absorção da radiação. A emissão nas frequéncias inferiores a 15 GHz, 

observadas com o espectvigrafo do AFGL e pelo polar1metro do 

Itapetinga, parece estar abaixo ou no limite de detecçao instrumental 
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de 5 ufs. Isto foi confirmado com as medidas em 5 GHz do experimento de 

VLBI, as quais mostraram que o evento tinha 5 ufs nesta frequãncia. O 

perfil do evento em 5 GHz está mostrado separadamente na Figura 2.3, 

pois ainda há imprecisão de aproximadamente 1 segundo nas marcas de 

tempo; e não se tem informação da dimensão das fontes, porque os dados 

ainda não foram processados. 

Fig. 2.2 - Evento do dia 21 de Maio de 1984 numa escala de tempo 

comprimida. 

- Dados em 7, 30 e 90 GHz obtidos no Itapetinga e em raios X 

duros obtidos com o satélite SMM. São mostradas as 

estruturas de A - G. 
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VLBI - 5 GHz 

5 uf s 

1326:00 :10 	:20 	:30 :40 	:50 27:00 :10 :20 TU 

Fig. 2.3 - Evento de 21 de Maio de 1984 observado em 5 GlIz pelo 

experimento de VLBI. As marcas de tempo tem imprecisão de 1 

segundo. 

Todas as estrutur as apresentaram espectro crescente 

entre as frequáncias de 30 e 90 GHz (Figura 2.4). Acredita-se que o 

máximo espectral esteja acima de 90 GHz, pois se estivesse entre 30 e 

90 GHz o índice espectral seria superior a 3, um valor impossível 

segundo os mecanismos de emissão discutidos na literatura (Guidice e 

Castelli, 1975). 
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Fig. 2.4 - Espectro radio para as estruturas de A-G mostradas na Figura 

2.2. 

Os perfis temporais em 327 e 408 MHz e 90 GHz, não 

apresentam nenhuma correlação causal evidente (Figura 2.5). Isto pode 

significar que a emissão em microondas foi produzida em arcos 

magnéticos fechados e compactos, ou, no caso de estrutura aberta, que 

os feixes de elétrons foram rapidamente desestabilizados (Eremin e 

Zaitsev, 1984). Um estudo detalhado precisa ser feito sobre este 

resultado peculiar, mas não é.  objetivo deste trabalho, pois não esta 

diretamente ligado a fase de liberação primaria de energia. 
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1326:30 :31 :32 :33 :34 :35 :36 :37 :38 :39 :40 TU 

Fig. 2.5 - Perfis temporais do evento de 21 de Maio de 1984 nas 

freqtancias de 327 e 408 MHz (Zlobec, 1986), comparadas com 

o perfil em 90 GHz. 
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Plotando-se o evento em trechos de 10 s, com resolução 

temporal de 20 ms em 30 e 90 GHz e 128 ms em raios X (Figura 2.6), 

verifica-se a presença de sub-estruturas ou pulsos com duração de 

alguns milisegundos, em todas as estruturas em microondas. Os pulsos 

aparecem muito bem definidos em 90 GHz, e não resolvidos em raios X, 

pois sua duração é menor que a resolução temporal. 

A variação do índice espectral em raios X, plotada na 

Figura 2.6, mostra que durante as estruturas o espectro era mais duro, 

ou seja, elétrons energéticos foram injetados na região fonte. O índice 

espectral X (d), plotado na Figura 2.6, se refere ã distribuição dos 

fOtons e é relacionado ao índice da distribuição de energia (q), 

segundo d = q+1. Verifica-se que o menor índice, associado a 

distribuição mais energética, ocorre na estrutura C. O índice espectral 

rádio médio, em cada estrutura, cresceu de 1 naApara 2,0 naCeDe 

depois decresceu para 0,8 e 0,0 nas estruturas E (F) e G, 

respectivamente. 

As principais características, espectrais e fluxos, de 

cada estrutura, está° contidas na Tabela 2.1. 
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mesma resolução dos raios X (128 ms). 
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2.2.2 — CARACTERÍSTICAS DOS PULSOS  

A Figura 2.6 mostra claramente a presença dos pulsos com 

duração de cerca de 50 ms em 90 GHz e sugere sua presença em 30 CHz. Em 

raios X, apesar da pobre resolução temporal, e.  bem provével que os 

pulsos também existam. O topo da Figura 2.6, onde se tém plotados raios 

X e 90 GHz com a mesma resolução de 128 ms, mostra boa correlação 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 resolução de 10 ms, que apresentaram pulsos rãpidos (Kiplinger et 

al., 1983), e casos de boa correlacão com pulsos rãdio em 22 e 44 GHz 

(Takakura et al., 1983). Portanto, pode se supor que os pulsos em 30 e 

90 CHz teriam contrapartida evidente em raios X, se estes tivessem sido 

observados com melhor resolução 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 

onde AF éa amplitude do pulsoe Fe ofluxo médio das estruturas, 

obteve—se que em 90 GHz esta era cerca de 50%, enquanto que em 30 GHz 

era inferior a 5%. Juntando—se esta informação 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 tãm amplitude relativa crescente com a 

frequancia. 

Esta propriedade 	da 	amplitude 	relativa 	poderia 

significar que os pulsos seriam produzidos por flutuações da nossa 

atmosfera, ou por efeitos instrumentais, como por exemplo, vibração da 

antena. Isto devido ao tamanho do feixe da antena ser inversamente 

proporcional frequancia de observação. Uma analise cuidadosa destes 

efeitos foi feita anteriormente (Kaufmann et al., 1984; Zodi Vaz 

et al., 1984) e demonstrou—se que nenhum efeito instrumental ou 

atmosférico poderia produzir tal comportamento. E impossivel a antena 

vibrar em escalas de tempo menores do que alguns segundos e, as 

turbulincias atmosféricas de céu claro produzem flutuaçOes mais rápidas 

com perlodo superior a segundos, em raras ocasiOes. Os pulsos também 
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não poderiam ser produzidos por flutuaões na atmosfera solar jã que as 

escalas de tempo mais rápidas estariam relacionadas aos tempos de 

Alfvãn, que nas condições solares são superiores ã várias dezenas de 

segundos. Portanto os pulsos sao resposta genuína da função fonte no 

Sol, e não apenas artefatos de origem experimental ou da atmosfera 

solar ou terrestre. Por outro lado, seria impossível explicar a 

influãneia de efeitos observacionais na emissão rádio, simultãneos com 

a emissão X (Takakura et al., 1983). 

2 
---, 	 0 	4 Nov 1981 

L.:11 
-- 	1 

4 5  

ca.. 	 + 	21 May 1984 

• > 13 Nov 1981 
7.  * 

8 	 • 
PI E-4 

í 
W 
Le 
It:4 

gi  

Fig. 2.7 — Amplitude relativa dos pulsos versus a frequincia rãdio. 

Para analisar a evolução temporal dos pulsos em 30 e 90 

GHz, plotou—se o evento em trechos de 10 s, com resolução de 20 ms, 

apOs se subtrair a componente gradual de segundos, para realça—los 

(Figura 2.8). A componente gradual foi obtida dos prOprios dados, 
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fazendo-se uma média corrida do sinal original, com 220 ms de tempo de 

integração. ApOs a subtração se aplicou uma media corrida de 60 ms para 

alisar o sinal. O mesmo procedimento foi feito a um trecho anterior ao 

evento para se estimar a razão sinal/ruldo dos pulsos. 

A Figura 2.8 mostra claramente os pulsos em 30 e 90 GHz, 

e suas amplitudes estão estão bem acima do ruldo. Os pulsos aparecem em 

grupos ou pacotes, com número de pulsos e duração variaveis. Na Figura 

esta delimitada a extensão de cada pacote, e os pulsos sio 

identificados nas duas frequéncias. 

Uma propriedade relevante aos pulsos e a taxa com que 

são produzidos; a taxa de repetição e definida como: 

onde N é o número de pulsos e át a duração do pacote. 

As propriedades 	dos pacotes referentes á duraçao, 

especificando-se os tempos de inIcio e fim, número de pulsos, taxa de 

repetição, 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 é 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 estão geralmente em fase com 90 GHz, e os atrasos, quando 

presentes, sao inferiores a 40 ms. 
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Ruído anterior ao evento 
30 Ciiz 

90 triz 

1 1 1  

1325i 02 	 .04 	 *06 	 109 	 110 	TU 

Início do evento 	 A 
30 C11z 

90 61.rz 

1325e 14 	$ 15 	 I 19 	 20 	 22 	 24 Tu 

C 
ufs 	1 1 	 1  30 CHz 

1 1  
i 	. 	1 

	

1 	I 	11 	1 11 4 1 1 	90 Gliz 

ANNi 

I 

:325125 	.27 	 29 	 3: 	 TU 

(a) 

Fig. 2.8 - Perfis temporais detalhados dos pulsos após ser subtraída a 

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

- As escalas de fluxo estio indicadas em (a) e são mantidas 

constantes para todos os trechos. 

(continua). 
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Fig. 2.8 — Conclusão. 

2.3 — DISCUSSÕES  

O evento de 21 de Maio confirmou definitivamente a 

presença de pulsos com duração de sub—segundos durante a fase impulsiva 

de eventos em microondas e raios X. 
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A identificação destes pulsos em frequgncias inferiores 

a 30 GHz é mais difícil pois as observaçOes mostraram que sua amplitude 

relativa e uma função crescente com a frequgncia (Figura 2.7). Pulsos 

de sub—segundos jã haviam sido identificados anteriormente, em eventos 

observados no RadiobservatOrio do Itapetinga, nas frequgncias de 22 e 

44 GHz, devido sua grande sensibilidade instrumental (Kaufmann et al., 

1980; 1984; Correia, 1983), e constatada sua boa correlação com dados m 

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

A pequena amplitude relativa dos pulsos nas frequgncias 

de 22 e 44 GHz (1 — 5 70) dificultava a análise de sua evolução temporal 

no decorrer do evento. A informação era apenas obtida no mãximo de 

emissão do evento, quando era possível identifica—los. Quanto aos dados 

em raios X, começou—se um estudo mais minucioso dos eventos obtidos com 

resolução temporal de milisegundos e verificou—se que estes também 

apresentam pulsos de sub—segundos (Kiplinger et al., 1983), não tão bem 

resolvidos, devido ã baixa sensibilidade dos detetores. 

Acreditando—se que a emissão sub—milimétrica e em raios 

X duros sejam as manifestações mais diretamente relacionadas ao 

mecanismo primãrfo de liberação de energia, as caracteristicas dos 

pulsos de sub-segundos podem estabelecer novas condições de contorno 

para o problema. 

Com o objetivo de melhor entender as propriedades dos 

pulsos, utilizando-se as informações da Tabela I, montaram-se diagramas 

de espalhamento relacionando as diferentes caracterlsticas dos pacotes. 

O diagrama relacionando taxa de repetição com o fluxo de 

pico em 90 Gllz, da estrutura associada, mostra excelente correlação 

linear (Figura 2.9), permitindo se escrever: 

F 2 KR 
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-19 -2 	-1 
com K = 25 x 10 	erg cm 

 Hz . Comportamento análogo havia sido 

encontrado anteriormente utilizando-se F e R obtidos no máximo da 

emissão de eventos observados em 22 GHz (Kaufmann et al., 1980; 

Correia, 1983). A correlação linear foi explicada considerando-se que 

as explosões solares sio uma superposição de pulsos rápidos, com 

diferentes taxas de repetição e quase-quantizados em energia (Kaufmann 

et al., 1980; 1984; Correia, 1983; Sturrock et al., 1984; Loran et al., 

1985). 
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Fig. 2.9 - Diagrama de espalhamento da taxa de repetição dos pulsos e o 

fluxo em 90 GHz. 

- A analise envolve 36 pulsos. O coeficiente de correlação é 

99%. Os quadrados representam o limite de precisão 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 emissão em 90 GHz melhor se correlaciona com 

raios X de 100 keV, o que ja era esperado, pois a emissão em microondas 

é predominantemente produzida por elétrons com energia acima de 300 keV 

(Mackinnon et al., 1986). 
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Fig. 2.10 - Diagramas de espalhamento dos fluxos em 90 CHz e: (a) raios 

X de 30 keV e (b) raios X de 100 keV. 

- Os quadrados representam os limites de precisão das 

medidas. 



Um resultado dos mais interessantes foi obtido do 

diagrama entre o indice espectral dos raios X e a taxa de repetição dos 

pulsos (Figura 2.11). O diagrama mostra que espectros mais duros, ou 

seja mais energéticos, apresentam maiores taxas de repetição. 

Considerando—se que a taxa de repetição se relaciona com a taxa de 

liberação de energia, conclui—se qualitativamente que quanto mais 

eficiente o mecanismo de aceleração das particulas altamente 

energéticas, mais impulsivo é o processo. 

4,0 

3, 5 

3,0 
I I 

TAXA DE REPETIÇÃO (s---1 ) 

Fig. 2.11 — Diagrama de espalhamento da taxa de repetição dos pulsos e 

o indice espectral dos raios X para as estruturas de B — G. 

— O coeficiente de 	correlaçao e 92%. Os quadrados 

representam os limites de precisão das medidas. 

As interpretações deste evento, dadas no Capitulo 3, 

considerarão as escalas de tempo associadas a duração dos pulsos 

(Correia et al., 1986; Kaufmann et al., 1986; McClements e Brown, 1986; 

de Jager et al., 1987). Comentírios sobre mecanismos de aceleração de 

particulas, considerando—se as condições de contorno estabelecidas 

aqui,serão feitos no Capitulo 4. 





CAPITULO 3  

INTERPRETAÇÃO DO EVENTO DE 21 DE MAIO DE 1984  

As características atípicas apresentadas pelo evento de 

21 de Maio tornaram difícil interpreta—lo segundo os modelos 

girosincrotron/"bremsstrahlung", para emissão radio/raios X, normalmen-

te utilizados na análise de explosOes solares. As dificuldades surgiram 

ao tentar se explicar o pico do espectro em freque-ncias muito supe-

riores a 10 GHz, conjuntamente com as escalas de tempo de milisegundos, 

associadas a duração dos pulsos. 

Ser a feita uma analise critica dos diferentes modelos de 

interpretação, quando aplicados a eventos atípicos semelhantes ao de 21 

de Maio. Levantar—se—ao as principais dificuldades encontradas em cada 

análise e se utilizara um modelo alternativo, que requer a presença de 

elátrons ultrarelativísticos na região fonte, durante a fase impulsiva 

dos eventos. 

3.1 — "BREMSSTRAHLUNG" TÉRMICO 

Os eventos observados na faixa submilimetrica, cujo es-

pectro era achatado para frequáncias acima de 10 GHz, foram ini-

cialmente atribuídos :à emissão térmica de plasma aquecido (ex. 

Shimabukuro, 1972). 

O modelo térmico considera que a energia liberada impul-

sivamente é totalmente transferida ao plasma sob a forma de aqueci-

mento, ou seja, as partículas energéticas adquirem distribuição de 

velocidades do tipo "Maxwelliana", ou mais comumente denominada de tér-

mica. As partículas energéticas produziriam emissão rádio e raios X via 

"bremsstrahlung", através de seu espalhamento com os íons do meio 

ambiente. 

— 35— 
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O espectro térmico produzido por uma fonte homogénea e 

isotérmica, na região opticamente fina, é aproximadamente (McClements e 

Brown, 1986): 

1/2 n 	2 2 	_e/kT dJ 	V , 8 , 	womc ne e — -  
dE 	4uR 	um 	(kT)

1/2 
E 

(3. 1) 

	

3 	_ 	 13 

	

onde V = 2. 	e o volume da fonte, R = 1 UA (= 1,5 x 10 	cm), m é a 
2 

massa do elétron, ne  a densidade eletrEnica, Q0  = Sare  /3, sendo a uma 

constante de estrutura fina e r e  o raio clássico do elétron. O espectro 

em raios X do evento de 21 de Maio implica numa temperatura T = 5 x 10
8 

K e medida de emissão ne2  V ---- 3 x 1044  cm-3 . 

O fluxo em microondas associado ao "bremsstrahlung" 

térmico pode ser expresso por (Ramaty e Petrosian, 1972): 

-c,2„ S = 22kTv
2 

( 1 - e k 
 IL ) 

c
2 (3.2 ) 

2 
onde 2 = (L/R) 	é o ângulo sOlido da fonte e o coeficiente de absorção 

é.  aproximadamente expresso por: 

10
-2 2 

ne 
 

kff = -2—r-2  
v T' 

(3.3) 

Considerando-se a região opticamente espessa do 

espectro, onde kff£ é muito maior que a unidade, o fluxo e.  expresso 

por: 

2kT v
2 

S = S2 
c 2 
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e portanto, a dimensao da fonte: 

1/2 
cR f S \ 

2,  
v 	2kT 

Considerando—se a temperatura inferida acima e o fluxo 

em 30 CHz, a região fonte deve ter 	= 3 x 10
7 

cm, e densidade de 10
11 

-3 cm . 

Um teste crucial do modelo e verificar se a profundidade 

Optica unitária ocorre prOxima a 90 GHz. A frequencia que corresponde a 

profundidade Optica uniteria, no caso de absorção livre—livre e dada 

por: 

- 2 	2 - 3/2 
v
2 

= 10 R. ne  T 

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

inferior ao requerido pelas observações. 

O fluxo 	observado, na região opticamente fina do 

espectro, pode ser expresso por: 

2kTv
2 

, S 	 kffx 2 
c 

Considerando—se que a emissão em 90 GHz ocorra para 

kffL ■ 1, limite inferior, infere—se que a medida de emissão deveria 

ser 10
52 

cm
-3

; muito superior ao estimado a partir dos raios X. 

Portanto no é possível se supor uma unica fonte térmica para as 

emissões rádio e raios X, já que as medidas de emissão são muito 

diferentes. 
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3.2 - EMISSÃO GIROSINCROTRON DE ELÊTRONS QUASI-TÉRMICOS  

O item anterior mostrou que a emissão microondas não 

pode ser explicada via "bremsstrahlung" térmico. Um mecanismo mais 

eficiente para explicar esta emissão seria o magnetobremsstrahlung de 

elétrons, apresentando a mesma distribuição quasi-térmica. 

Esta analise se baseara nas equações simplificadas de 

Dulk (1985), que descrevem a emissão radio por mecanismo girosincrotron 

de elétrons com distribuição térmica. Este equacionamento se aplica 

apenas ã região de frequéncias entre os harmanicos de 10 - 100 da 

girofrequéncia e despreza o efeito do plasma ambiente. 

Para temperaturas na faixa de 10
8 

- 10
8 

K, o fluxo na 

parte opticamente espessa do espectro é expresso por: 

2 2 
F 5 1,36 x 10

-2 
T 8 f £ 8 	ufs (3.4) 

onde os sublndices (i) indicam potãncias de 10 i , nas respectivas 

unidades do sistema CGS (por ex. T8  = T1108 ) e a frequéncia f esta em 

GHz. 

O espectro observado em microondas pode ser ajustado 

por:  

F ,.. 8,6 x 10
-3 

v
2 

ufs 

Substituindo-se a Expressão 3.5 em 3.4 tem-se: 

T 9 £ 8  2 0,63 

(3. 5) 
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que para T 8 = 5, requer Z 8  .-- 0,35, portanto 2, = 3,5 x 10
7 
cm. Uma fonte 

com esta dimensão e 1-157 = 3 x 10 	terã densidade n e  = 8 x 10 1°  
-3 

cm . 

A frequincia f t , onde o espectro muda de opacidade, e 
expressa por (Dulk, 1985): 

o 1 

	

n 10
2,
8 , 

' 	0,6 	0,7 	 (3.6) f t  N,  2,2 ( 	) 	(sen0) 	T8  B 2  GHz 
B
2 

onde B 2  ã o campo magnético em unidades de 10 2  G, O e o ãngulo entre o 

campo e a linha de visada e n 10  e.  a densidade eletrõnica em unidades de 

10
10 

cm
-3

. 

	

O espectro 	observado mostra 	que f t  > 100 GHz, e 

considerando-se que 	450  < e < 	900  para explosões que ocorrem no 

disco solar, com T e  = 5, obtem-se que: 

B k 1400 G. 

A fonte em microondas não pode estar localizada na baixa 

cromosfera, que tem campos magnéticos inferiores a 2000 G e densidade 

ambiente acima de 10 12 
cm

-3
. Uma densidade tão alta inibiria a emissão 

em microondas, devido il alta frequãncia de plasma local, bem como à 

supressão Razin. Além disto, a baixa temperatura do meio circunvizinho 

( 10
4 
K), considerando-se espessura de 10 8  cm e densidade de 10

11 
cm

-3
, 

produziria uma opacidade de 60 em 90 GHz (de Jager et al., 1987), em 

discordincia com as observações. Portanto a região fonte deve estar 

associada a campos magnéticos de 1400 - 2000 G, que implicam f t  < 120 

GHz. 
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A interpretação sugere que as regi3es fonte sào pequenos 

mis de plasma, com apenas 1 % do tamanho dos arcos magnéticos, com 

campos magnéticos intensos e densidades eletréinicas elevadas, cuja 

convolução resultaria no perfil observado. 

A maior dificuldade surge quando se tenta explicar os 

rápidos tempos de decaimento dos pulsos. As perdas por radiação sio 

inadequadas, porque os tempos caracteristicos de perdas girosincrotron 

(rãdio) e"bremsstrahlung" (raios X), são maiores que os 30 ms 

observados. Uma alternativa é se considerar que o transporte de energia 

é acolisional, jã que o livre caminho médio dos elétrons é 10 12  cm, ou 

seja, muito maior que a região fonte. Neste caso, o fluxo de energia sé; 

seria reduzido por correntes de retõrno que freariam os elétrons ou por 

ondas de plasma instáveis. 

Smith (1986), com base em experimentos em laboratOrio, e 

considerando processos acolisionais, verificou que pequenas regiões com 

alta temperatura perdem sua energia por "condução", sendo que o fluxo 

de energia pode ser expresso por: 

W = ne kT5c s 	 (3.7) 

onde c s  é a velocidade íon acústica. 

De Jager 	et al. (1987), 	ao aplicar o transporte 

condutivo acima, adotam um modelo simples para a região fonte, onde se 

considera um perfil de temperatura triangular, na direção de observação 

do abrilhantamento do nO. Sendo a temperatura média T, a máxima serã 

2T. Se o comprimento característico da região é t a base ser ã 2k. 

Considerando uma coluna na direção z, com secção reta de 1 cm
2 

e 
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supondo variação linear de temperatura entre O — 2T, estimaram o 

contexido de energia termica como sendo: 

Eth = 31e2AcT 

O tempo 	necessário para 	perder esta energia por 

"condução", em ambos os lados da fonte e: 

TC = 0,5  Eth/W 

que com o fluxo de energia estimado na Expressão 3.7 resulta em 

T e  % 0,052 s, prOximo ao tempo de decaimento dos pulsos. 

Esta explicação para os tempos de decaimento tem duas 

consequéncias básicas (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 injeção de 

energia convoluído com o processo de resfriamento. Portanto o processo 

de energização deve durar mais que 30 ms e certamente menos que 60 ms. 

Esta explicação depende da temperatura real da fonte, bem como da 

validade da expressão do fluxo de calor acolisional, definida em 

laboratOrio. 

b) a 	Expressão 3.7 	é valida apenas no caso de eletrons 

termalizados, e portanto sugere que o processo de aceleração primaria 

favorece apenas o aquecimento destes. No caso de aquecimento de tons, 

formar—se—ia uma onda de choque, com velocidade superior ã do som 

paralela ao 	campo magnético, 	e outra magneto acústica rápida, 

perpendicular a ele. Neste caso o tempo de perda de energia seria muito 

maior. 
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Maiores detalhes sobre os mecanismos de injeção de 

energia no plasma serão dados no Capitulo 4. 

3.3 — MECANISMO COMPTON INVERSO  

As características peculiares do evento tornaram difícil 

sua interpretação segundo os modelos normalmente utilizados, 

principalmente devido ao máximo espectral rádio ocorrer acima de 90 

GHz. Espectros com máximo em altas frequencias podem ser associados a 

emissão sincrotranica como previsto por Shklovsky (1964). Quanto a 

radiação em raios X duros, McClements e Brown (1986) mostraram que esta 

não poderia ser produzida por "bremsstrahlung" de eletrons 

relativisticos, porque o índice espectral observado e diferente do 

previsto teoricamente. 

Não sendo possível explicar a radiação X por 

"bremsstrahlung", considerou—se a sugestão de Korchak (1971) e Brown e 

Smith (1980). Admitindo a presença de elétrons ultrarelativísticos, a 

radiação X poderia ser produzida por mecanismo Compton inverso, com os 

elétrons espalhados pelos fOtons térmicos ambientes. 

O evento foi primeiramente interpretado via mecanismo 

Sincrotron/Compton inverso por Kaufmann et al. (1984), que consideraram 

a interação dos elétrons com os fOtons síncrotron da região fonte. Uma 

analise semelhante foi feita por McClements e Brown (1986) onde se 

discutiu a influancia dos limites de energia dos elétrons na formulação 

síncrotron, bem como a emissão Compton inverso em campo de fOtons 

térmicos e síncrotron. 

3.3.1 — FORMULAÇÃO S1NCROTRON E COMPTON INVERSO  

Para simplificar, considerar—se—a que a direção do campo 

magnético esta aleatoriamente distribuída, ou seja, os elétrons 

relativísticos apresentam distribuição isotrOpica em ângulos de passo, 
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e sua distribuição de energia obedece uma lei de potãncias, homogãnea, 

expressa por: 

-P N (Y) =K Y 	, Y 5  Yo  

(3.8) 

=0 	, 	y  < ï o 

p-1 
onde K = (p-1)Y 0  ne  e y o  o fator de Lorentz. 

No regime 	ultrarelativistico ( y
o
» 1), 	e 	quando 

v
H 
<< v << v (v

H 
= girofrequãncia e v = frequãncia de plasma), os 

P 	 P 
coeficientes de emissão e absorção podem ser escritos como (Pacholczyk, 

1970; Cawthorne, 1985): 

/5-Ke 3B vP-1  n 	2 - 1/2 
-P 

-Is = ----T- (-E) 	I (1+y ) 	y 	F(x) dy 
4wmc 	v 	Yo 

(3.9) 

151(e 3 B p+2 	vP P Ge 	
-1/2 ...( p+ i) 

. --- — ( — ) 1.  (1+y
2

) 	Y 	F(x) dy Ks  
8wm

2
c 	v 

2 	2 
v 	Yo 

v P onde y ■y-.1=, yo  - 
v 	 v 

4ttmcv 2  
x = 	, (1+y

2
)
3/2 

3eBvy` 

(3.10) 
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e 

F(x)=--  x xfc°  Ksp ( n) d n 

onde K6113  é a função de Bessel modificada de segunda espécie de ordem 

5/3, B é o campo magnético em gauss, e a carga eletr6nica e m a massa 

do elétron. 

A avaliação completa de F(x) é muito complexa, exceto 

nos limites de x « 1 e x » 1. A frequincia síncrotron característica 

na qual um elétron isolado emite é: 

3eB 	2 	 6 	2 
v
c = ---- y . 4,2 x 10 BY 47rmc 

que para y >20 e B = 2000 G, resulta em v c  = 3 x 10
12 
 Hz; portanto as 

observaçOes mostram que v << v c  , e as equações acima podem ser 

analisadas no limit, a x « 1. Não podemos esquecer da supressão Razin, 

que para densidades ambientes de 10
11 

cm
-3 e campos de 2000 G, está' na 

faixa de alguns GHz. 

A função F(x) no limite x « 1 e expressa como (Ginzburg 

e Syrovatsky, 1965): 

1/3 
F(x) 	41T 	(2s) — 1  _ r(1/3) 	x 2/ 3  3 	x 2  

( 	••• 	(3.11) 
bf3/31'(]/3)(1/3) 2 	' 	2 	-- ) — 	} 2 	4 	2  
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sendo utilizado apenas o primeiro termo. Substituindo-se a Expressão 

3.11 em 3.9 obtem-se a emissividade sincrotron: 

Ke 3B 	1 	4umc IP 	1 	-( 1:1  1/ 3 ) 	1/3 i s  . --_— 

	

( 	) 	 Yn 

	

 
mc 2  rua 	

v 	 (3.12)) 	6eB 	(p-1/3) 	'' 

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

absorção: 

1 	(p+2) YO 	 
(3.13) Ks  - 	 Ke

3
B ( 4nmc ) v 1/3 

2 2 21'(1/3) 	V
2 	

(p+2/3) 	m c 	6eB 

Admitindo-se que a fonte e opticamente espessa nas 

frequãncias de interesse (v << v c), o fluxo observado é escrito como: 

jS  Fs  = 	2, — ( - )2  
Ks 	R 

onde (L/R) 2  é o ãngulo sõlido da fonte. Substituindo-se as Expressões 

3.12 e 3.13 obtém-se: 

2 
Fs  -, 2my o 	2 ___-- - 

	

( 	) 

	

 (p+2) 	R 	 (3.14)  

Verifica-se que o fluxo varia com V
2 
ao invés de 

como inferido para o caso de x » 1, como utilizado na formulação de 



- 46 - 

Ginzburg 	e 	Syrovatsky 	(1965), 	mais 	apropriada 	para 	fontes 

extragalãticas, onde os campos magneticos são da ordem de mG. 

Supondo que a fonte não esteja localizada em camadas 

muito profundas da cromosfera, a região espessa do espectro pode ser 

atribulda ã auto-absorção sincrotr8nica. 

A emissividade Compton pode ser expressa como (Tucker, 

1975): 

2 	2 (P+3), 2  
= wre chK 

	

kp +4p+11) 	-(P-I)/2 j c   
(P+3) 2 (P+I)(P+5) 

(3.15) 

\Jsm 	(p-1)/2 
. I 	v i 	nph(vi) dvi 

o 

onde re  é.  o raio clãssico do elétron, h e.  a constante de Planck e nph  

é a densidade de fOtons definida como: 

47T1(v)  nph(v) = 
chv 

(3.16) 

com I(v) referindo-se apenas ã parte espessa do espectro da radiação do 

campo de fOtons. O fluxo observado na região dos raios X duros é 

expresso por: 

1 
Fc  = 	j c  L (-) 

4w 	R 
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3.3.2 - EMISSÃO COMPTON INVERSO EM CAMPO DE F6TONS SINCROTRON  

O campo de fótons neste caso será expresso por: 

2 
I(v) = 2my^  ---- 

- (p+2) 
(3.17) 

Após substituir o campo de fótons acima na Expressão 

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

2 vem  = 4,2 x 1
6  
0 Byo  

obtém-se: 

2 t2 
Fc  = torrem 

R2 
2
(p+3)

(p+1)(p
2
+4p+11)  

(p+2)(p+3) 3 (p+1)(p+5) 
ne v

-(p-1)/2 

(4,2 x 10 
6 
B)

(p+3)/2 	(2p+3) . 	Yo (3.18) 

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

com o Indice da radiação X (q), segundo: 
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O modelo será aplicado inicialmente ã estrutura C do 

evento (Figura 2.2), sendo também discutida sua aplicação 1s demais 

estruturas com índice espectral rãdio próximo :1 2, conforme requerido 

na formulação. 

A estrutura C apresentou indice espectral da radiação X 

igual a 2,2, que implica num espectro eletr -Onico com p = 5,4. A 

Expressão 3.18, para o fluxo de raios X em 26 KeV, se reduz a: 

F(26 keV) = 3,7 x 10 
o 

(3.19) 

que é diferente da relação obtida empiricamente por MeClements e Brown 

(1986). 

Considerando-se que a densidade não pode superar os 10
11 

 

cm
-3 

e que B < 2000 G, o fluxo observado em 90 GHz associado ao fluxo 

de raios X requer que: 

yo  7.= 38 	e 	t --,-: 5 x 10
6 

cm 

- 
com máximo espectral da radiaçao sincrotron prOximo a 1,2 x 10 13 

Hz. 

O modelo também sugere que a região fonte é um pequeno 

nO de plasma, requerendo a aceleração de elétrons por algum mecanismo 

eficiente que favoreça apenas as altas energias. São necessários apenas 
31 	. 

10 eletrons, portanto uma energia total correspondente de 3 x 1026  

erg. 

Quanto Is escalas de tempo envolvidas no processo, pode 

se estimar qual seria a vida média dos elétrons ultra-relativfsticos no 
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campo de fOtons sincrotron. O tempo de vida médio devido a perdas 

Compton 	(Tucker, 1975): 

,,13 mc 2  
lu t e  = 3,8 x 	---- 	 (3.20) 

Uphy 

onde Uph  é a densidade dos fOtons, definida como: 

41TI = Up h 
c 

sm 
com I = 	I (v) dv, 

portanto: 

sendo I (v) 	descrito pela Expressão 3.17; 

Lor 2mYo  Uph -   v
3 
sm c 3(p+2) 

O livre caminho médio dos elétrons é: 

tc 5  (1TNphac) -1  

onde 

471. 	vsm 1(v) 
N h — f 	 dv 

ch o 	v 

com ac  aproximadamente igual ã secção de choque do espalhamento 

Thompson ( 6,65 x 10-25 cm
2 ). Portanto, J4c < 6 x 10 5  cm, e os elétrons 
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perdem grande parte de sua energia durante a fase inicial do processo, 

em escalas de tempo inferiores "a duração dos pulsos. Considerando—se 

que a distribuição inicial dos elétrons tenha corte de energia em Y o i, 

o corte Yo  inferido seria: 

Yo = CY0i 

onde ç seria a fração de energia perdida pelos elétrons para os fOtons. 

Esta perda provocaria um deslocamento no máximo espectral: 

2 vsm  =.--vsmi 

Para explicar a duração dos pulsos por perdas Compton, o 

mãximo espectral sincrotron deveria ser 2 x 10
14 Hz, sendo que o 

inferido da formulação é de 1,2 x 10 13  Hz, portanto o processo seria 

tão catastrófico que em escalas de milisegundos os elétrons perderiam 

80 % de sua energia para o campo de fótons. 

O modelo foi testado nas demais estruturas que tinham 

índice espectral rádio próximo ã 2, e a analise resultou nas mesmas 

características da região fonte inferidas para a estrutura C (Correia 

et al., 1986). 

3.3.3 — EMISSÃO COMPTON INVERSO EM CAMPO TÉRMICO DE fóTONS  

O campo de fótons neste caso é constituído pela emissão 

de corpo negro da atmosfera solar: 

2 
v 

1(v) a 2kTeci  -7 
c 
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onde T eci  é a temperatura do corpo negro equivalente. 

Utilizando-se a Expressão 3.15, o fluxo Compton pode ser 

expresso por: 

p+4 2ure  
2 

T 	2 	(p-1)(p 
2
+4+11) 	,.., ,3 (p-1) F  

rs.. -"eq' Yo 	ne =- c 	
R
2 
c
2

(p+3)
3
(p+1)(p+5) 

(p+3)/2 	-(p-1)/2 
.(10 11

Teq) 	v 

onde vsm  = 10
11 
 Teq , obtida da lei do deslocamento de Wien. 

	

Analogamente ã 	Expressão 3.19, 	substituindo-se os 

parâmetros conhecidos obtém-se que: 

	

- 82 	5,2 	4,4 	3 Fo  (26 keV) = 1,1 x 10 	Teci  ne  yo  

que para densidade de 10 11  cm-3  e yo  a 40, para o fluxo observado em 90 

GHz, requer Teci  5000 K. Portanto esta interpretação também parece 

viavel, sé; que as escalas dos pulsos não podem ser atribuídas as perdas 

Compton, pois seriam superiores a 104  s. 

3.4 - MECANISMO GIROSINCROTRON COM SUPRESSÃO RAZIN  

A analise da emissividade girosíncrotron é complexa, 

mesmo desprezando-se a influencia do plasma ambiente. Por isso, 

normalmente se faz um estudo aproximado, sem introduzir os efeitos de 

absorção, a no ser a prOpria auto absorção girosincrotranica. 
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O espectro crescente acima de 90 GHz, com nenhuma 

emissão na região centimétrica, como o mostra o evento de 21 de Maio de 

1984, levou Klein (1987) a fazer um estudo mais criterioso da 

emissividade girosincrotrEinica, considerando a supressão Razin. A 

supressão Razin pode ser importante na faixa de alguns GHz quando a 

frequíncia do plasma é superior ã girofrequíncia. 

Klein (1987) desenvolveu um formalismo aproximado que 

simplificou os cãlculos computacionais e concluiu que o espectro rádio 

poderia ser atribuido ã radiação girosincrotron de elétrons levemente 

relativisticos. O espectro crescente entre 30 e 90 GHz poderia ser 

explicado por um ou uma combinação dos seguintes casos: 

a) um campo magnético intenso ou uma elevada densidade colunar dos 

elétrons energéticos, provocando a auto absorção, 

b) uma alta densidade de plasma onde a radiação girosincrotranica 

seria suprimida e absorvida, 

c) um plasma denso e frio rodeando a fonte girosincrotrEmica. 

Ao contrario da interpretação Compton inverso de eventos 

com emissão puramente milimétrica, esta anélise não requer espectro 

eletriinico com corte inferior de MeV na distribuição de energia dos 

elétrons, cuja densidade é inferior ã do meio ambiente. 

Esta interpretação analisa com cuidado o espectro 

crescente entre 30 e 90 GHz, mas não faz nenhuma consideração sobre as 

escalas de milisegundos dos pulsos observados, que certamente não podem 

ser atribu{das ã perdas por radiação via mecanismo "bremsstrahlung". 



O problema 

mecanismo que governa a 

associa o decaimento dos 

SIncrotron/Compton inverso 

consistente, considerando 
_ 

maior surge ao tentar se definir qual o 

curta duração dos pulsos. Nenhum dos modelos 

pulsos a perdas de radiação, exceto o 

de Kaufmann et al. (1986), que auto 

o "quenching" de energia dos elétrons 

uitrarelativisticos no campo de fotons sincrotron. De Jager et ai. 
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3.5 - DISCUSSÕES  

O evento de 21 de Maio de 1984, com seu espectro 

crescente na região submilimetrica, levantou problemas em relação ãs 

interpretações comumente utilizadas. Os modelos de radiação 

girosincrotr3nica são normalmente formulaçOes aproximadas, validas numa 

região limitada do espectro (20 - 200 GHz, Dulk, 1985). Apenas a 

formulação girosincrotrGnica de Klein (1987) se mostra mais apropriada, 

por ser mais geral. 

Espectros crescentes na região submilimetrica podem ser 

explicados via emissão sincrotr -Onica de eletrons cuja distribuição tem 

corte nas altas energias, ou podem ser devidos ao mecanismo 

girosincrotron com auto-absorção na faixa de alguns GHz, provocada por 

campos magneticos intensos; ou ainda quando a região fonte e densa ou 

esta rodeada por um plasma denso e frio. 

São varias as possibilidades de interpretação, mas todas 

sugerem as mesmas caracterrsticas frsicas das regiões fonte, que devem 

ser pequenos nos de plasma com densidade de 10 11 cm -3 e campos 

magnéticos de 2000 G, localizadas não muito abaixo da zona de transição 

entre a coroa e cromosfera. 

O espectro previsto pela interpretação SIncro/Compton 

inverso esta na Figura 3.1; ele mostra o máximo de emissão na região do 

infravermelho com fluxos sincrotron compadveis com os observados nas 

emissões de "White Light Fiares", na região do vislvel. O espectro 

também inclui a emissão na faixa dos raios X duros. O traço mais forte 

se refere aos dados observados para o evento de 21 de Maio ãs 1326 TU. 
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(1986) consideraram que a duração dos pulsos poderia ser explicada por 

transporte acolisional de energia. 

ESPECTRO SINCRO/COMPTON 

-34 

MIBNI13-711.-- 7711 .u sevel I  

1 

9 	 14 	 19 	 24 

LOG (FREQUÊNCIA Hz) 
Fig. 3.1 - Espectro previsto 	pela interpretação SIncrotron/Compton 

inverso. 

- O traço forte representa os dados observados para o evento 

de 21 de Maio de 1984. 

McClements e Brown (1986) sugeriram que a duração 

poderia ser estabelecida pela dissipação ohmica das correntes de 

retorno, que se originam quando os elétrons não térmicos tem 

distribuição anisotrOpica, ou seja, formam feixes direcionados. 

Consideraram o caso extremamente relativistico, quando a equação 

eletrodinãmica do movimento dos elétrons pode ser expressa por: 
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2 nne  
- 	e  

dt 	
m 

 

onde n e a resistividade do meio, que dá o tempo de vida ohmico: 

- 
Ym  T o   

e 2 rne  

que para a resistividade clássica (Spitzer, 1962): 

2 1/2 
Tre m  

n 	 lnA 
(kT) 3/2  

com InA = 25 sendo o logaritmo de Coulomb, resulta: 

- 3 	3/2 	- 1 
r = 6 x 10 	y T 	ne  o 

No caso de temperaturas inferiores a 8 x 10
6 

K as 

escalas de tempo são da ordem de milisegundos. Mas é preciso notar que 

a dissipação ohmica provoca aquecimento rápido do plasma, que nas 

condições acima, elevaria a temperatura inicial de 10
6 

para 10
8 K, 

quando não mais se teriam as escalas de milisegundos. 

Uma Ultima alternativa para explicar os pulsos de 

milisegundos seria a de se considerar que esta duração estaria 

associada ao tempo de permanjncia dos elétrons na região de emissão. 

Neste caso os elétrons seriam continuamente injetados na região e 

irradiariam durante um certo tempo que, associado ã velocidade da 

luz,implicaria em dimensões da ordem de 10
9 
cm, comprimento típico dos 

arcos magnéticos. Esta explicação parece pouco provável, pois seria 
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difícil uma fonte em microondas ser tão extensa, e requerendo campos 

magnéticos localmente intensos. 



r. A 1-1 1.mTrr n I 

ACELERAÇÃO DE PART/CULAS ENERGÉTICAS  

4.1 — INTRODUÇÃO  

Um dos grandes problemas de Física Solar, que apareceu 

no Ultimo ciclo, foi a evidencia de eletrons relativisticos durante a 

fase impulsiva de algumas explosOes solares que apresentaram radiação 

gama associada. A simultaneidade dentro de um segundo entre os maximos 

de emissão nas baixas e altas energias, torna inviavel o processo de 

aceleração em duas etapas para explicar os eletrons relativisticos. 

Estes fatos observacionais sugerem que sob certas condiçOes os 

mecanismos de aceleração de partículas devem ser capazes de elevar a 

energia dos eletrons ate valores relativisticos, mesmo durante a fase 

de liberação primaria de energia. 

No momento, o mecanismo de máltiplas reconexOes do campo 

magnético via processo "tearing mode", tem sido considerado como o mais 

viável, devido ãs características observacionais das explosões solares. 

O objetivo deste capítulo será analisar a energética do processo de 

conversão de energia magnética e verificar sua atuação na aceleração de 

elétrons relativísticos, considerando—se as escalas de tempo de 

milisegundos. Os resultados obtidos serão confrontados com simulações 

de laboratOrio, com plasmas de características prOximas ãs condições 

das regiões ativas na atmosfera solar durante uma explosão. 

4.1.1 — FONTE DE ENERGIA  

A fonte da energia liberada nas explosões solares é 

normalmente associada ã energia magnética armazenada sob a forma de 

correntes, geradas na fotosfera, devido aos movimentos da estrutura 

magnética, e posteriormente transportadas para a coroa. 

— 
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correntes, geradas na fotosfera, devido aos movimentos da estrutura 

magnética, e posteriormente transportadas para a coroa. 

O processo físico que leva ã geração das correntes tem 

sido atribuído ã rotação diferencial da atmosfera solar, que separa os 

eletrons dos íons na direção perpendicular ao campo magnetico. As 

correntes apresentariam inicialmente apenas componente perpendicular ao 

campo magnético, originando—se em regiOes com gradientes de pressão e 

fluxo convectivo. Posteriormente seriam convertidas em correntes 

paralelas ao campo, segundo o principio de continuidade de corrente da 

teoria dos fluidos. 

A dissipação 	das correntes seria responsevel pelo 

aquecimento do plasma e aceleração das partículas energéticas. Dentre 

os processos MHD estudados na literatura, a reconexão e o "tearing" 

magnético parecem ser os processos dissipativos mais importantes. Estes 

processos são resultado da compressão das camadas de corrente, 

governada pelo campo magnético externo. 

4.1.2 — RECONEXÃO E "TEARING" MAGNÉTICO 

O processo de reconexão apresenta atrativos pois permite 

que a energia magnética armazenada sob a forma de correntes seja 

localmente convertida em energia térmica e fluxo convectivo e dando 

origem, simultaneament,e a intensos campos elétricos induzidos, capazes 

de acelerar partículas na direção do campo magnético. 

No Sol, bem como em muitas situações astrofísicas, o 

nUmero de Reynolds magnético é muito grande, portanto o campo magnético 

esta "congelado" ao plasma, permitindo a formação de lâminas neutras 

onde se inicia o processo de reconexão. A reconexão evolui lentamente, 

pois a velocidade de aproximação das linhas do campo nesta situação é 

lenta, portanto não sendo eficiente para o fenõmeno das explosões 

solares. Na lâmina a energia magnetica é convertida em energia cinética 

e térmica, devido ã aniquilação gradual das correntes. 
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O mecanismo de reconexào simples, devido ã. sua lentidão, 

não pode ser associado as explosCies solares, por isso Priest (1984) 

prop5s mecanismos de reconexão rápidos, que poderiam se estabelecer 

quando a velocidade de aproximação das linhas do campo, ou seja, o 

influxo de plasma, ultrapasse a velocidade critica v c = 10 — 10
-2 

v A 
(v

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

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

iniciadas as instabilidades de modo "tearing" que, impulsivamente, 

formariam as ilhas magnéticas e os pontos neutros como mostrado na 

Figura 4.1 (Spicer et al., 1986). 

A formação impulsiva das ilhas magnéticas e dos pontos 

neutros resultaria no aquecimento do plasma e na aceleração de elátrons 

ate energias de centenas de keV, nas regiOes onde os campos eletricos 

superam o campo de Dreicer. 0 campo de Dreicer e definido como sendo o 

campo capaz de acelerar eletrons a energias que superem a energia 

perdida nos processos colisionais, ou seja, e o campo que consegue 

produzir eletrons não térmicos, os chamados "runaway electrons". 

Ainda existem dúvidas a respeito da eficiencia do 

processo "tearing" para explicar as explos3es solares, pois e difícil 

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 interação de 

estruturas magnéticas devido eme rgéncia de fluxo ou devido a mudanças 

na estrutura magnética provocadas pelos movimentos fotosféricos. Além 

disto, as prOprias correntes poderiam, indiretamente, ser as 

responsáveis 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 forças de atração e compressão o processo pode 

ser dividido em dois ramos, o lento e o rãpido. No lento ter—se—ia que 
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a força de compressão superaria a de atração,e as ilhas permaneceriam 

isoladas, sendo o processo denominado de linear. No caso rápido, ou não 

linear, a força de atração supera a de compressão, e as ilhas 

coalescem, ou seja, se fundem. O tempo de crescimento das 

instabilidades do modo lento á muito maior que o do modo rápido, que e" 

associado ao tempo de difusão atraves da lamina neutra. 

ilha 
magnetica 

região 
MHD 
ideal 

região 
de 

dissiPa 3  

região 
MHD 
ideal 

Fig. 4.1 - Esquema de uma ilha magnética. 

- As regiões MHD, a ideal e a resistiva, estão delineadas. 

FONTE: Spicer et al. (1986), p. 227. 

Devido ã 	sua rapidez 	e conteúdo 	energético, 	a 

coalescéncia das ilhas magnéticas parece ser o processo mais viável 

para explicar a impulsividade das explosões solares. Detalhes do 

processo referente a taxa de conversão de energia e escalas temporais 

serao dados a seguir, através de simulaçoes e dos resultados obtidos em 

testes em laboratOrio de plasma. 



- 61 - 

4.1.3 - ACELERAÇÃO DE PART1CULAS  

A reconexão e o "tearing" magnético ocorrem na camada 

neutra, onde K.B = O, não sendo necessaria a aniquilação total do campo 

magnético. Os processos provocam alteraçOes na topologia magnjtica nas 

proximidades da lamina neutra, dando origem a campos elétricos 

induzidos, cuja componente paralela ao campo magnético, dentro da 

camada resistiva, e.  intensa, possibilitando a aceleração de particulas 

não térmicas (De Jager, 1986). 

Estimativas dos campos elétricos induzidos na camada 

neutra, para condiçOes solares, sempre excedem o campo de Dreicer. As 

componentes inferidas, paralelas ao campo magnético, são tras vezes o 

campo de Dreicer no caso linear, enquanto que no caso não linear o 

excedem em ordens de grandeza. 

Forman, Ramaty e Zweibel (1986), estudando a aceleração 

de partículas não térmicas, chegaram a seguinte relação: 

E (MeV) = 10
-6 

Biv 

onde E é a energia adquirida por um elétron sujeito ao campo magnético 

B (G), na camada neutra com dimensão R. (Km) e cuja velocidade de 

difusão do campo magnético é v (Km s -1 

Considerando-se Z - 100 Km, B= 500 G e v vc , tem-se 

que a energia adquirida pelos elétrons será superior a 500 keV, 

portanto acelerando elétrons relativísticos quando o processo for 

acolisional e muito impulsivo (v » v c ). 

4.2 - COALESCÊNCIA EXPLOSIVA 

As observações em raios-X moles sugerem que as regiões 

ativas são constituídas por vários arcos magnéticos coronais, com 
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correntes fluindo em seu interior. A interação destes arcos pode ser o 

processo físico determinante da liberação de energia, principalmente em 

explosões, como o evidenciam as observações em H alfa, rádio e raios X 

duros. 

Tajima e Sakai (1986) propuseram que a coalescãncia 

entre os arcos magnéticos á o mecanismo de liberação de energia mais 

provável para as explosões solares. Tajima et al. (1987) mostraram, 

através de simulações e teoria, que durante a coalescãncia de dois 

arcos magnéticos a energia armazenada nas correntes é explosivamente 

transformada em aquecimento do plasma e aceleração de partículas de 

alta energia devido à reconexão magnética. A evolução energética 

inferida das simulações apresenta carãter quasi—periOdico, cuja 

periodicidade depende dos parâmetros do plasma, tais como a razão entre 

as componentes poloidal e transversal do campo magnético e a velocidade 

de colisão entre os arcos. 

O processo se iniciaria com a reconexão das linhas do 

campo magnético durante a colisão dos arcos, com subsequente 

coalescincia, produzindo aquecimento do plasma e aceleração de 

partículas. 

No contexto da coalescéncia de dois arcos magnéticos, 

como considerado por Tajima e Sakai (1986), uma possível configuração 

magnética da região ativa esta esboçada na Figura 4.2. A coalescincia 

se processa no plano X—Y que e.  paralelo ã superfície solar, e a 

aceleração das partículas ocorre na direção Z, perpendicularmente a X—

Y, acompanhando o campo magnético toroidal. 
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COALESCÊNCIA DE ARCOS 

Bp  

Fig. 4.2 — Possível cenário da coalescância entre dois arcos magnéticos 

na atmosfera solar. 

A analise a seguir se baseia no trabalho de Tajima 

et al. (1987), onde se investigam as consequâncias físicas da 

coalescância em seu caráter não linear. A coalescincia resultaria de 

instabilidades primárias e não de agentes externos. O que se pretende é 

verificar como o mecanismo de conversão de energia resultaria na 

aceleração de partículas relativísticas e em flutuações de poucos 

milisegundos na emissividade. Tentar—se—a definir sob quais parâmetros 

físicos da região de liberação primaria de energia seria possível se 

obter tais propriedades. 

O início da coalescincia é estabelecido pelo parâmetro 

de localização das correntes (Eu).  Este parâmetro varia de O a 1, 

indicando fraca localização para valores pequenos e função delta quando 
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prOximo a unidade. A taxa de reconexão e a intensidade da coalescéncia 

sao controlados por E c ; quando E c  0,3, o processo e lento e equivale 
ao de Sweet (1958) e Parker (1957). Por outro lado, para valores acima 

de 0,7 a reconexão mais répida e a coalescéncia evolui 

explosivamente. 

A evolução não linear da coalescéncia explosiva de dois 

arcos magneticos foi estudada através de simulação computacional. A 

simulação foi feita em duas partes, primeiramente da evolução da 

estrutura do plasma e dos campos, denominada de simulação EM das 

particulas, e depois se estudou a evolução da energia cinetica do 

fluido e do fluxo reconectado, denominada simulação MHD. Ambas 

consideraram E c  = 0,85, distribuição bidimensional e plasma uniforme. 

4.2.1 — SIMULAÇÃO EM DAS PARTICULAS  

Tajima et al. (1987) mostraram a evolução da estrutura 

do plasma e dos campos durante a coalescéncia, e constataram que a 

colisão de ilhas magnéticas é provocada por forças magnéticas, devido 

aos intensos campos induzidos. Verificou—se maior concentração de 

elétrons na região de atuação das forças magnéticas, e que antes, 

durante e depois da coalesce-ncia os mesmos fluem segundo as linhas do 

campo poloídal. As funçOes de distribuição dos eletrons e íons, 

inferidas da simulação, mostram variação muito rãpida durante a 

coalesancia explosiva e forte termalização dos tons na direção da 

coalesce.neia. Verifica—se o aparecimento de uma pequena população de 

elétrons energéticos na direção do campo toroidal (ao longo do arco 

magnético), devido ã aceleração produzida pelos campos elétricos 

induzidos. Também aparece uma distribuição de íons energéticos, sõ que 

no sentido de deslocamento oposto. 

O importante da analise é se estudar as variações da 

energia magnética e elétrica, bem como das temperaturas durante o 

processo da coalescincia. A Figura 4.3 mostra a evolução temporal das 

energias e temperaturas antes e durante o processo, em função da 
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unidade temporal2i, sendo 5-21 = 0,077 wpe , COm wpe  sendo a frequencia de 

plasma dos eletrons (Tajima et al., 1987). 

A variação temporal da energia magnetica mostra um 

pequeno crescimento perto de t = 3 (Figura 4.3), que corresponde ã 

formação das ilhas magnéticas, depois um período relativamente longo 

sem alteração (t = 3-22), seguido por rãpido e grande aumento na 

intensidade, acompanhado por oscilaçOes com grande amplitude. O aumento 

rãpido na energia magnética pode ser resultado de ressonâncias entre os 

campos envolvidos. Os demais parâmetros, tais como temperatura, energia 

eletrostâtica e campo elétrico induzido mostrados na Figura 4.3, seguem 

o mesmo comportamento temporal da energia magnética. Deve—se notar que 

as estruturas nas temperaturas T ex , Tez , Tix , Tí z  e energia do campo 

eletrostâtico apresentam picos duplos que mimetizam muito bem o perfil 

temporal de explosOes solares (Tajima et al., 1987). As flutuaçOes são 

associadas ã pulsação das ilhas após a coalescendo, como esquematizado 

na Figura 4.4, com mesmo perlodo das oscilaçães de Alfven. O campo 

elétrico induzido tambem aumentou rapidamente, acompanhando a subida do 

fluxo magnético. 

Os elétrons não térmicos são acelerados durante a fase 

de oscilação das ilhas magnetícas, após a coalescéncia. Os elétrons da 

"cauda" de alta energia da distribuição são produzidos pela combinação 

da aceleração magnética mais a eletrostãtica. A separação dos elétrons 

e fone produz um intenso campo elétrico de "choque" (EL), que se 

desloca com a velocidade de fase da estrutura (vph). Esta velocidade, 

na presença do campo magnético (vph x B), acelera os elétrons até 

energias relativIsticas na direção do campo magnético toroidal. 
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Fig. 4.3 - Evolução temporal das características das partículas e 

campos da simulação EM das partículas durante a 

coalescincia. 

- a) a linha mais escura representa o campo magnético e a 

fina a temperatura iOnica na direção x. b) energia do campo 

eletrostético. c) temperatura fanica na direção z. 

Temperatura eletriinica na direção x (d) e direção z (e), f) 

campo elétrico induzido (Ez). 

FONTE: Tajima et al. (1987), p. 1038. 
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Fig. 4.4 — Sequéncia esquemática da variação do plasma e dos campos 

elétrico e magnético durante o processo da coalescéncia. 

FONTE: Tajima et al. (1987), p. 1038. 

4.2.2 — SIMULAÇÃO MHD  

A simulação MHD considera apenas a energia cinética do 

fluido e a variação do fluxo reconectado, portanto não fornece 

informações sobre aceleração e temperatura das partículas, nem sobre a 

evolução temporal da energia magnética e eletrostática. O importante é 

que complementa a simulação das partículas. 

A Figura 4.5 reproduz a evolução temporal da energia 

cinética do fluido e do fluxo reconectado, onde verifica-se também um 

crescimento rápido para o caso explosivo. A rapidez no aumento das 

intensidades é diretamente proporcional ao parâmetro de localização das 

correntes, ou seja, quando prOximo ã unidade, o processo de reconexão é 

mais violento com maior liberação de energia. 
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Fig. 4.5 — Evolução temporal da energia do fluido (a) e do fluxo 

reconectado (b), obtida da simulação MHD para E c= 0,85. 

— A linha sOlida em (b) 	a curva obtida do modelo teOrico. 

FONTE: Tajima et al. (1987), p. 1040. 

A evolução temporal dos parâmetros nesta simulação e" 

equivalente ã anterior, apenas com diferença em relação ao aparecimento 

das oscilaçOes; aqui elas aparecem durante a coalesce-ncia enquanto que 

na anterior aparecem apOs. 

4.3 — APLICAÇÃO DO MODELO TEÓRICO 

Tajima et al. (1987) analisaram teoricamente a evolução 

do processo da coalescgncia explosiva partindo das equações do modelo 

de plasma de dois fluidos e das equações de Maxwell, desprezando a 

corrente de deslocamento. A escala de tempo do processo e estabelecida, 

essencialmente pela dingmica global externa, com dissipação de energia 

nos locais de reconexão. 
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O período de oscilação da fase não linear, previsto pela 

teoria, e.  expresso por: 

Po sc = 2n(-2E)
-3/2

t -A
2 	

(4.1) 

onde E é a energia inicial, associada ao potencial Sagdeev e t A  = À/v A , 

onde VA ja velocidade de AlfveneXeaescala de variação do campo 

magnético. No limite de e 4 — V min , valor mínimo do potencial de 

Sagdeev, obtem—se que o período mínimo das oscilaçOes e: 

Pmin = 2ne
3/2

t A 	 (4.2) 

2 	2 
com B= c s  /vA  , onde c s  é a velocidade íon acústica. Que em termos dos 

parãmetros físicos da região é: 

-33 3/2 	2 -4 
Pmin  = 5,7 x 10 	Te 	Àni B (4.3) 

onde Te  éa temperatura eletriinica, niéadensidade ambienteeBéo 

campo magnético. 

Um resultado importante é que durante a fase explosiva 

hã aumento na densidade eletrõnica da lãmina de corrente, provocada 

pela compressão das linhas do campo magnético, resultando em 

crescimento mais rãpido do campo elétrico do que do magnético. Este 

efeito representa papel essencial na produção de partículas de alta 

energia, pois o campo elétrico induzido supera por várias ordens de 

grandeza o campo de Dreicer. 

A evolução temporal das temperaturas eletrGnica e fénica 

e das energias eletrostãtica e magnética, previstas pelo modelo 
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teOrico, explicam o caráter oscilatOrio encontrado nas simulaçães 

computacionais. O modelo tambem concorda com a taxa de crescimento dos 

campos eletrostático e magnético, encontradas nas simulaçães. 

Uma situação mais geral seria quando as instabilidades 

"tearing" produzissem varias ilhas magneticas; neste caso, o fenãmeno 

da coalesc'encia ocorreria aos pares, ate que restasse apenas um ilha. 

Este processo, denominado de coalescencia miltipla, apresentaria perfis 

temporais dos campos e quantidades das partículas muito mais intensos e 

impulsivos, apresentando maior aquecimento e aceleração de partículas 

muito mais energéticas do que no caso da interação de apenas duas ilhas 

magnéticas; portanto, neste caso, os eventos teriam espectro de energia 

mais duro. 

A Expressão 4.3 esta graficada na Figura 4.6, consi-

derando—se os valores típicos para temperatura e campo magnético de 

10
7 
K e 2000 G, respectivamente, variando—se a densidade ambiente 

dentro dos limites permissíveis para as condiçães da atmosfera solar. 

Portanto, associando—se o período das oscilaçOes observadas nos perfis 

temporais ã oscilação do campo magnético, e possível se inferir as 

escalas de variação deste. A relação mostra que o perlodo de oscilação 

do campo e diretamente proporcional ã temperatura eletranica, densidade 

ambiente e ã escala de variação do campo magnético, e inversamente 

proporcional ã intensidade do campo. O modelo sugere que quanto mais 

profunda e a região de liberação de energia, ou seja, em regiOes com 

campos mais intensos, mais curto ser ã o período de oscilação do campo 

magnético, resultando portanto em flutuaçaes mais rápidas no perfil 

temporal das emissões observadas. Neste caso a espessura da 1"a-mina de 

corrente será pequena, e consequentemente o fenõmeno de liberação de 

energia será mais impulsivo e mais energético (Bai e Dennis, 1985). 
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Fig. 4.6 — Período mínimo de oscilação do campo magnético em função de 

sua variação espacial para densidades ambientes de 5 x 10 12  

cm-3  (1) e 10 12  cm-3  (2), parametrizado em Te = 10 8  K e 

B = 2000 G. 

4.4 — SIMULAÇÃO EM LABORATõRIO DA INSTABILIDADE "TEARING"  

As simulações 	computacionais da 	evolução das 

instabilidades "tearing" mostraram que este mecanismo de liberação de 

energia pode ser o responsãvel pelas explosões 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 condições 

solares, a partir de modelos teciricos. 
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Os parâmetros da lamina de corrente inferidos para as 

explosOes e os utilizados no laboratjrio estão na Tabela 4.1. A 

simulação em laboratório, portanto, devera reproduzir a evolução do 

processo de liberação de energia com caracterlsticas próximas ãs 

esperadas nas explosOes solares. 

r'nnrr A 	). 1 

PARÂMETROS DA LÂMINA DE CORRENTE  

ExplosOes solares 
(SvPstka, 	1976) 

(10 32 	ergs) 

Experimento do 
Laboratório 

Espessura 	(cm) - 0.5-3 

Largura (cm) 10 8  30 

Comprimento (cm) 10 9-10 10  -50 cm 

Densidade de plasma, 
n(cm-3 ) 3 x 	10 9-10 11  10 12 -10 14  

Temperatura do plasma 
Te(eV) (1.4-4) 	x 	10 3  800 

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

FONTE: Altyntsev et al. (1986). 

Durante a evolução da lamina foi possIvel se definir 

trgs fases distintas na potgncia de liberação de energia e nos 

mecanismos dissipativos. A primeira fase é a explosiva, e a liberação 

de energia começa quando a lamina de corrente se torna turbulenta 

devido a instabilidades ion-actisticas e coincide, praticamente, com a 

formação da própria lamina. A turbulgncia na corrente produz um estado 

de resistividade anómala que resulta em alta potgncia de liberação de 
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energia e rápido aquecimento inicial do plasma, preferencialmente dos 

elátrons. 

Os testes 	de laboratjrio 	mostraram 	elevaçao 	da 

temperatura eletr5nica para 800 - 1000 eV (10
7 
K), mais de duas ordens 

de grandeza acima do valor inicial, em apenas 30 ns (Figura 4.7). Nesta 

fase inicial a estrutura magnetica permanece praticamente homogjnea 

durante o processo. A taxa de aumento da energia te-mica na lamina j 

prOxima potjncia da liberação de energia. 

Fig. 4.7 - Evolução temporal 	do aquecimento (a) e aceleração de 

elétrons (b) na fase explosiva de liberação de energia 

simulada em laboratOrio para n 	5 x 10
12 

cm
-3 

e B = 450 G. 

FONTE: Altyntsev et al. (1986), p. 135. 

Associado ao aquecimento do plasma tem-se a aceleração 

de elétrons ate energias de cerca de 30 keV (Figura 4.7). As partículas 

foram aceleradas mais efetivamente perto da linha neutra do campo, mas 

também foram registradas em toda a extensão da lãmina. A distribuição 

das partículas era isotrOpica e seu espectro na região de 4 - 12 keV 
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era do tipo de lei de poténcias dn/dE 	E -2', onde a caracteriza a 

eficiancia do mecanismo de aceleração, ou seja, a eficiencia cresce 

para a menores. A aceleração destas partículas poderia ser atribuída a 

campos elétricos normais ou a aceleraçao estatística em campos 

elétricos de alta frequJncia, principalmente nas vizinhanças dos pontos 

X do campo magnético (Figura 4.1). 

A segunda fase do processo tem duração mais longa e é 

caracterizada por oscilaçães na temperatura eletrOnica e condutividade 

anSmala. As oscilaçOes foram atribuídas a relaxação da lamina em torno 

do estado de equilíbrio dinâmico. 

A terceira e Ultima fase ocorre quando as oscilaçães de 

relaxação são amortecidas, e a 12mina volta ao estado de equilíbrio, 

diminuindo a energia liberada e ocorrendo o resfriamento da lamina. 

A alta taxa de reconexão sugere que a instabilidade tem 

caráter no linear, podendo ser atribuída ao mecanismo de coalesce-ncia 

explosiva das ilhas magnéticas. A liberação de energia procedeu 

uniformemente por toda a lamina durante a fase inicial, sendo que na 

segunda a liberação, e as partículas energéticas, estavam concentradas 

nas ilhas magnéticas. 

A evolução do campo elétrico médio produzido pelos 

processos dissipativos esta na Figura 4.8. As principais 

características do processo de liberação de energia inferidos 

teoricamente para as explosões solares e as obtidas no experimento de 

Altyntsev et al. (1986), estio na Tabela 4.2. A Tabela mostra que a 

potgncia da energia liberada não depende do comprimento da lamina. 

2 interessante notar que apesar da grande diferença 

entre as escalas temporais e espaciais do experimento em relação às 

condições solares, a energia máxima adquirida pelos elgtrons acelerados 

no difere por mais de uma ordem de grandeza. Isto sugere que as 

dimensões da região de liberação de energia no Sol devem ser bem 

menores que a região das emissões observadas. 
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Fig. 4.8 - Evolução temporal 	do campo 	elétrico médio obtido da 

simulação em 1aborat6rio. 

FONTE: Altyntsev et al. (1986), p. 141. 

TABELA 4.2  

RESULTADOS DA SIMULAÇÃO EM LABORATÓRIO  

CARACTER1STICAS DE LIBERAÇÃO 
LIBERAÇÃO DE ENERGIA 

EXPLOSÕES 
SOLARES 

EXPERIMENTO 

Temperatura, Te(ev) 10 3  800 

Potãncia de liberação de 
energia (erga cm -3s -1 ) 10 10  10 11  

Energia dos elétrons 
acelerados, 	(KeV) 10-100 4-12 

Indice espectral das 
partículas aceleradas (0) 3 0,5-8 

FONTE: Altyntsev et al. (1986). 
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Altyntsev et al. (1986) ressaltam a importancia de uma 

compressão rápida da lamina, talvez devido a coalescencia (Tajima 

et al., 1982), para produzir liberação intensa de energia durante as 

explosões, seguida por oscilações de relaxamento, com períodos 

característicos. Os períodos de oscilação estimados dos diferentes 

modelos de condução de calor turbulento são da ordem de 10 -3  — 1 

segundo. O caráter oscilatOrio da evolução deve se manifestar no 

apenas nas flutuaçães de temperatura, mas também deve governar as 

mdltiplas acelerações abruptas de partículas. 

4.5 — DISCUSSÕES 

As analises da evolução do processo "tearing" através 

dos vários tipos de simulação, reforçam a viabilidade do mecanismo para 

explicar as características das explosões solares. As simulações 
- 

mostram que a fase no linear explica muito bem o caráter impulsivo e 

energético, bem como oscilatõrio dos perfis temporais observados. 

Tajima et ai. (1987) duvidaram da viabilidade deste 

processo, alegando que as oscilações não eram muito frequentes em 

explosões solares, mas é preciso ressaltar que em certos casos, os 

períodos previstos sao de poucos milisegundos (Figura 4.6), e que de 

modo geral as resoluções temporais utilizadas nas observações não são 

suficientes para resolver as estruturas e resultam em perfis temporais 

"alisados". A partir das varias observações em comprimentos de onda 

milimétricos feitas no Itapetinga com resolução temporal de 1 ms e 

sensibilidade de 0,03 ufs, em uma série com mais de 200 explosões, 

verificou—se que todos os eventos ja analisados apresentaram flutuações 

com períodos variando de alguns milisegundos ate poucos segundos, 

portanto reforçando a viabilidade do processo para a liberação de 

energia na grande maioria das explosões solares. Portanto, parece que 

as duas componentes espectrais, na faixa de microondas e 

submilimétrica, apresentam pulsos rápidos que podem ser atribuídos ao 

mesmo mecanismo de aceleração das partículas. As características da 

distribuição de energia dos eletrons será apenas função do local onde 
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ocorreu a coalescincia, sendo mais energética quando ocorrer em regiões 

mais profundas da atmosfera solar. 

O processo de coalescéncia explosiva sugere que os 

fenõmenos mais energéticos ocorrem em regiOes mais compactas e 

profundas da atmosfera solar, concordando com as observações estudadas 

na literatura. Além disto, é o possível que seja o processo responsãvel 

pela presença de elétrons relativisticos durante a fase impulsiva das 

explosões solares. 





CAP/TULO 5 

CONCLUSÃO  

5.1 - DISCUSSÕES FINAIS  

O evento de 21 de Maio de 1984 apresentou carac-

terísticas temporais e espectrais peculiares, que estabeleceram 

condiçOes de contorno difíceis de serem interpretadas segundo os 

modelos vigentes que consideram apenas a presença de elétrons levemente 

relativísticos na região fonte. Este evento mostrou espectro rãdio com 

frequencia de pico acima de 90 GHz e flutuaçães de poucos milisegundos 

em seu perfil temporal riidio, com possível contrapartida em raios X 

duros. 

No caso de interpretaçOes que consideram elétrons não 

relativísticos, frequencias de pico tão altas no espectro requerem 

campos magnéticos absurdos para as condiçOes da atmosfera solar. Outras 

explosOes solares que apresentaram espectro rádio com máximo em 

frequéncias altas foram analisados na literatura, mas de modo geral os 

autores consideraram ser apenas um achatamento espectral e os inter-

pretaram como emissão térmica do plasma, principalmente por terem um 

perfil "alisado", devido a pobre resoluçao temporal das observaçoes. A 

analise do evento de 21 de Maio de 1984, considerando emissão térmica 

de uma mesma população de elétrons para se explicar o espectro rádio e 

raios X duros, mostrou ser inconsistente com as observações (de Jager, 

1986), além de não explicar as flutuaçães de poucos milisegundos. 

Tais espectros poderiam ser associados a regiões de 

emissão super densas, que absorveriam as baixas frequ'encias (Klein, 

1987), ou ã presença de elétrons relativisticos, favorecendo a emissão 

nas altas frequgncias (Kaufmann et al., 1986 e McClements e Brown, 

1986). 

Tentativas de interpretação com os modelos normalmente 

utilizados em explosões solares foram feitas (de Jager et al., 1986), 
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mas os resultados obtidos foram muito marginais para as condiçOes 

típicas da atmosfera solar. Quanto aos modelos de região super densa e 

os que requerem elétrons relativisticos, não se consegue definir qual é 

o mais viavel no momento. Se o maximo espectral for muito acima de 90 

GHz, na região do infravermelho por exemplo, a região super densa 

deveria ter densidades muito elevadas, que acabariam inibindo ate as 

emissaes em 90 GHz. Basta portanto verificar se os mecanismos de 

aceleração de partículas podem acelerar elétrons relativisticos durante 

a fase impulsiva. 

Apesar das varias interpretaçOes possíveis, tem-se um 

consenso quanto às características das regiães de liberação de energia 

destes eventos atípicos. As regi:6es são normalmente mais densas e 

profundas do que para os demais eventos, e consequentemente com campos 

magnéticos mais intensos. 

A presença de elétrons relativisticos durante a fase im-

pulsiva de explosOes solares ja havia sido sugerida a partir de obser-

vaçoes de eventos gama, portanto a interpretaçao sincro/compton inverso 

pode ser viãvel, e responsãvel por espectros com alta frequéncia de 

pico, e a curta duração dos pulsos. 

Considerando-se as instabilidades "tearing", em seu es-

tãgio não linear, como sendo o mecanismo de liberação primãria de 

energia, verificou-se que era possível se acelerar elétrons 

relativísticos em escalas de tempo compatíveis com a fase impulsiva e 

em regiões com dimensões prOximas ãs inferidas a partir dos modelos de 

interpretação. 

O mecanismo "tearing" sugere que quanto mais densa e 

profunda a região de liberação de energia, mais energético e impulsivo 

é o processo de conversão de energia magnética. Este comportamento 

concorda com o obtido a partir das observações: as mais impulsivas e 

energeticas foram atribuídas a regioes mais densas e profundas da 

atmosfera solar. O mecanismo também explica a periodicidade das 

flutuações dos perfis temporais; estas dependem do tamanho da região de 
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liberação, ou seja, da escala de variação espacial do campo magnético. 

Quanto mais compacta a região, mais curto será o período (Figura 4.6) e 

consequentemente mais duro será o espectro das emissões observadas em 

raios X duros (Figura 2.11). 

5.2 — PERSPECTIVAS DE TRABALHO 

A constatação de explosões solares, com máximo espectral 

em altas frequéncias, requer observações cobrindo todo o espectro rádio 

ate a região do infravermelho. Deste modo será possível se definir qual 

é a frequéncia e se concluir sobre a energética envolvida no processo 

de liberação primaria de energia, bem como os limites de energia do 

espectro dos elétrons acelerados, definindo mais condições de contorno 

para os mecanismos de conversão de energia magnética. 

Além disto, são essenciais observações em raios X e gama 

com maior sensibilidade, de modo a se ter resolução temporal de 

milisegundos, mesmo durante eventos não muito intensos, como o de 21 de 

Maio de 1984. 

Será interessante se fazerem observações de regiões 

ativas com a técnica de VLBI, apresentando resolução angular superior a 

0,01 segundos de arco, para se testar os modelos de interpretação, que 
5 

sugerem regiões de emissão com dimensão de 10 - 10
6 cm, e se possível 

com alta resolução temporal para se estudar a evolução temporal e 

espacial das regiões de liberação de energia, simultaneamente. Deste 

modo melhor se definirem as condições de contorno para o mecanismo de 

liberação de energia magnética. 
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AneMTT,, r.  A 

EQUIPAMENTO E PROCEDIMENTO OBSERVACIONAL EM MICROONDAS NA ÁREA DE  

FISICA SOLAR  

Os dados em microondas foram obtidos em Atibaia no Ra-

diobservatOrio do Itapetinga com a antena parabOlica de 13,7m de 

diâmetro. Os desvios de sua superfície refletora, com relação a uma 

parábola perfeita, são de apenas 0,25 mm de rms. ObservacOes solares 

com este tipo de antena são possíveis em Atibaia pois a antena esta 

dentro de uma redoma, que elimina o aquecimento solar direto, devido a 

grande área coletora, além de protegj—la contra as intemperies. 

Esta característica e-  essencial para a precisão de 

rastreio, que necessária para as observaçOes de flutuaçães rápidas 

presentes nas explosOes solares. 

A.1 - EQUIPAMENTO UTILIZADO  

Na série 	de eventos 	ocorridos em Maio de 1984 

utilizaram-se os receptores de 30 e 90 CHz cujas temperaturas de 

sistemas são ao redor de 1000 K. Estes receptores são do tipo 

heterodino cujos elementos basicos estão na Figura A.1. 

O receptor recebe o sinal da fonte captado pela antena, 

e amplifica-o na faixa de radio-frequgncia (RF). O prOximo estagio do 

receptor é o mixer, onde o sinal fraco da fonte é misturado ao sinal 

forte do oscilador local (CL), que resulta num sinal com frequgncia 

intermediaria (FI), a potincia do sinal de FI g diretamente 

proporcional ã potincia do sinal (RF). O sinal de FI então 

amplificado, esta etapa é a de maior ganho do receptor heterodino e 

determina a banda de frequgncia de resposta do amplificador. O 

amplificador de FI g seguido por um detector quadrado°, o que 

significa que a voltagem de salda do detectar é diretamente 

proporcional ã potgncia do sinal da pra-detecção do receptor (Kraus, 

1986). 

-A.1 - 
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Fig.A.1 - 	Elementos bãsicos 	de um receptor heterodino: P-pre- 

amplificador de rãdio-frequjncia, M-mixer, OL-oscilador 

local, FI-amplificador de frequjncia intermediária, D-

detector quadra- tico, BF-amplificador de baixa frequjncia. 

FONTE:Kraus ,1986, p. 7.2. 

A resolução espacial dos radiotelescOpios e definuida 

pela largura ã meia potgncia (HPBW) de seu feixe principal, que e o 

ângulo com que a antena "olha" o céu. A largura do feixe depende da 

área da antena e da frequgncia da observação, e e definida como (Kraus, 

1986): 

À
2 

rad. HPBW = — 
Ae 

onde À é o comprimento de onda da observação e A e  é a ãrea efetiva da 

antena. A forma do feixe principal e bem representada pala função 

f(6) = sinc2 (k0) (Kaufmann et al., 1982),e o HPBW do feixe em 30 GHz 

( À= 1 cm), para uma eficancia de 50%, ; 4,0 minutos de arco (Kaufmann 

et al., 1978) e em 90 GHz ( À= 0,3cm), para uma eficiãncia acima de 

15%, e 1,3 minutos de arco para elevaçSes acima de 35 0  (Kaufmann 
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et al., 1987). A eficiJncia de abertura J a razão entre a área efetiva 

e a área flsica da antena. Em 90 CHz a eficiencia de abertura ã 

dependente do ãngulo de elevação, enquanto que em 30 CHz este efeito 

desprezivel. 

A resolução temporal utilizada foi de 1 milisegundo e a 

sensibilidade, ou seja, a menor variação de fluxo detectável 

(Kraus,1986): 

ASmin  = 3C 
FA-T)t 

onde T sis 	a temperatura do sistema (que com a antena apontada para o 

Sol 	dominada pela temperatura da fonte, i., cerca de 5000 K em 30GHz 

e 2000 K em 90 GHz), Av 	a banda de frequJncia do radiSmetro (Hz) e t 

ã a resolução temporal (s), e C e a constante de calibração (ufs/K). Os 

limites de detecção calculados foram de 0,03 e 0,25 ufs em 30 e 90 GHz, 

respectivamente. 

A precisão de rastreio foi testada rastreando—se o limbo 

solar, e o rms medido foi de 3 segundos de arco, bem menor que o HPBW 

dos feixes, portanto não influenciando as medidas realizadas. 

A.2 — PROCEDIMENTO OBSERVACIONAL 

As observações solares são realizadas em "Total Power", 

nao requerendo nenhuma técnica especial para obtençao dos dados, devido 

ao grande fluxo de emissão de te/x(1i° do Sol. 

0 procedimento observacional para o estudo de explosões 

solares é se rastrear a região ativa mais intensa, que é o local mais 

provével de produzir tais fenõmenos. 

T5 is 
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A determinação da posição da região ativa no disco solar 

é feita através de um mapa feito no inicio da observação, pois o feixe 

da antena é bem menor que o diãmetro do Sol (32 minutos de arco). Os 

mapas são obtidos através de varreduras em ascenção reta sobre o disco 

solar, com duração de 20 segundos cada. Mapas completos do Sol em duas 

frequéncias, são obtidos a cada 6 minutos. O exemplo de um mapa em 22 

GHz pode ser visto na Figura A.2. A partir do mapa se determina a 

posição da região ativa mais intensa, onde normalmente ocorrem as 

explosões, a qual é rastreada, esperando—se a ocorréncia de algum 

fenõmeno explosivo. 

22 Giz 

AR 2810 
	

\ s 
Fig. A.2 - Exemplo de mapa do Sol em 22 GHz obtido com o radio-

telescOpio do Itapetinga. 

A.3 - CALIBRAÇÃO E ERROS 

A calibração do excesso de emissão nas explosões solares 

é feita utilizando-se como referéncia um absorvedor na temperatura 

ambiente. O método elimina o efeito da atenuação atmosférica. Supõe-se 

que a temperatura do céu não muda significativamente, permanecendo 
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prcixima a 295 K. Portanto, cel.' e absorvedor tjm aproximadamente a mesma 

temperatura. As temperaturas do ceu (T c ), do absorvedor (Ta ) e a 

temperatura medida do Sol (T s ) podem ser escritas como (Kaufmann 

et al., 1982): 

Tc  = 295 ( 1 - exp(-T sec z) ) 

Ta  = 295 K 

Ts  = To  exp(-T sec z) p r  

onde T 	a profundidade Optica da atmosfera terrestre, Tb é a 

temperatura de antena para o Sol, corrigida pela absorção atmosférica, 

nr  eatransmissão da redomaezeoãngulo zenital. Portanto: 

To  = 295 Ts  / n r  ( Ta  - Tc  ) 

onde a transmissão da redoma é 0,70 e 0,80 em 30 e 90 GHz, 

respectivamente (Kaufmann et al., 1982 e 1987). 

A calibração em densidade de fluxo é feita observando-se 

fontes calibradoras, que são objetos com densidade de fluxo bem 

conhecida. Deste modo determina-se a constante C em unidades de ufs/K 

do sistema, e a densidade de fluxo obtida por : 

F - C To  ufs. 
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O principal fator de incerteza é a determinação dos 

fluxos devido ã falta da definição exata do local da emissão, na 

pratica este pode não coincidir exatamente com o ponto de maior 

intensidade da região ativa, cuja posição e bem determinada. Estas 

incertezas, entretanto, não devem exceder 50%, nem nos casos mais 

extremos, pois feixes acima de 2 minutos de arco, cobrem uma região no 

Sol muito maior que a região ativa. 
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