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RESUMO

Esta dissertacdo de mestrado teve por objetivo obter informagbes via emissdo em
microondas do comportamento dos el étrons em relacdo ao aprisionamento e a precipitacdo
destes na atmosfera solar. Nosso estudo restringe-se a andlise da evolugdo da distribuicéo
dos eétrons apds terem sido injetados em uma explosdo solar. Para isso, utilizamos o
banco de dados do Nobeyama Radio Observatory (NRO), com aproximadamente 100
eventos ocorridos entre 1998 e 2000 que foram observados em sete frequéncias (1, 2, 3,8,
9,4, 17, 35 e 80 GH2). Utilizando uma configuracdo simplificada de arco (linhas de forca
de um dipolo magnético), que de fato representa uma configuragdo “efetiva’ para a
geometria real, os modelos de explosdo solar apresentam caracteristicas de dois grupos
distintos de particulas: as aprisionadas proximas ao topo do arco e aquelas em precipitacéo
junto aos pés do arco magnético. Como a variagdo do nimero destas particul as apresentam
escalas temporais distintas, as densidades de fluxo puderam ser separadas e seus
respectivos espectros girossincrotronicos analisados. Como resultado desta andlise
obtivemos o indice espectral dos elétrons. topo ~3,4, pés ~3,8; intensidade do campo
magnético: topo ~480G, pés ~860G; angulo do cone de perdas ~48° e a fracdo de
particulas em precipitacdo em relagdo aquelas aprisionadas de ~33%. Estes valores
indicam que as caracteristicas em microondas das expl osdes solares sdo consistentes com a
hipotese de um processo de fraca difusdo do angulo de passo dos elétrons em colisdes
Coulombianas. Analisamos também, através do alargamento espectral destas estruturas
temporais, a anisotropia espacial do campo magnético existente em alguns eventos. Os
resultados sugerem uma maior anisotropia do campo nos pés, porém neste tema nossa
andlise ficou bastante limitada, pois ndo contamos com uma resolucdo espacia que
permitisse avaliar em detalhes a emissao dentro do arco magnético.






MICROWAVE STUDY OF TRAP AND PRECIPITATION OF ELECTRONSIN
SOLAR BURST

ABSTRACT

We have studied the process of particle number density evolution during solar flares from
the microwave emission point of view. In order to do this, we have used the database of
Nobeyama Radio Observatory (NRO), with approximately 100 events that occurred
between 1998 and 2000 that were observed in seven frequencies (1, 2, 3.8, 9.4, 17, 35, and
80 GHz), in two polarization modes. Since the trap-plus-precipitation models of solar
bursts present different characteristic time scales for both particle populations, we have
made the separation of the observed emissions by filtering the total fluxes. We have used a
smplified magnetic field configuration (dipolar magnetic field) as an “effective’
configuration for the real geometry of the trap-plus-precipitation model. Thus, we anayzed
thelr respective gyrosynchrotron spectra and obtained typical parameters, such as the
spectral index of the electrons. loop-top ~3.4, footpoints ~3.8; intensity of the magnetic
field: loop-top ~480G, footpoints ~860G; loss cone angle ~48° and the fraction of particles
in precipitation in relation to the total number of ~33%. These values indicate that the
microwave signatures of the solar burst are consistent with the hypothesis of weak pitch
angle diffuson with Coulomb collisions. We also analyzed through the spectra
broadening of these bursts, the spatial anisotropy of the existent magnetic field. The result
of this work suggests that the magnetic field presents higher anisotropy at the loop
footpoints than the loop-top and higher spatial resolution is necessary to better understand
the magnetic field anisotropy.
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CAPITULO 1

INTRODUCAO

Uma explosdo solar € uma variacdo rapida e intensa do brilho que ocorre nas chamadas
“regides ativas’ da atmosfera solar, constituidas por um plasma magnetizado com intensa
inducdo magnética. A energia magnética, que pode ser armazenada por um periodo de
horas até dias em configuragbes magnéticas estressadas, € subitamente lancada na
atmosfera solar e transferida para particulas como elétrons, prétons e nicleos pesados, que

sd0 acelerados, excitados, ionizados e/ou aquecidos, produzindo radiacéo el etromagnética.

Podemos definir trés fases em uma explosdo solar: @) fase precursora: onde a energia
magnética é armazenada (com manifestagdes em raios-X moles); b) fase impulsiva: onde
as particulas sdo aceleradas, podendo exceder a energia de 1 MeV (deteccdo de ondas de
radio, raios-X duros e raios gama); c) fase de decaimento: diminuicdo gradual da energia

podendo chegar a horas (vista em praticamente todo o espectro eletromagnético).

Neste traba ho, o estagio de interesse é 0 que se segue aliberacdo da energia pelos elétrons
nao-térmicos acelerados, 0s quais sdo responsaveis pela fase impulsiva. Dentre as muitas
possibilidades, tem sido discutido na literatura (e.g., Takakura e Kai, 1966; Lin e Johns,
1993; Aschwanden, 1998 (e suas referéncias); Lee e Gary, 2000) que nesta fase, a radiacéo

emitida € uma composicdo de dois grupos de particulas. as aprisionadas e as em

precipitacéo.

A configuracdo geométrica idedlizada e simplificada do campo magnético de uma
explosdo solar é o de um arco magnético imitando a configuracdo de linhas de for¢a de um
imad em forma de “ferradura’, onde temos dois “pés’ com densas linhas de campo
magnético e uma regido central chamada de “topo”, que une estes “pés’ mas tem uma

densidade menor de linhas de campo.

Quando particulas carregadas se movimentam num campo magnético com a configuragdo

espacialmente varidvel, a dindmica destas particulas resulta em trés invariantes adiabéticos
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sendo um deles de maior importancia para o aprisionamento destas. Eles tém a mesma
importancia para a teoria do aprisonamento que as conservagdes de energia, momento

linear e momento angular tém num sistema mecanico.

Os invariantes adiabaticos sdo obtidos pela integragdo do momento candnico
® ® ® ®
(P =m,.v +e.A, onde me € a massa da particula, v € o vetor velocidade , e é a carga da

®
particulae A € o potencial vetor do campo magnético), sobre ciclos orbitais apropriados

(e.g., Jackson , 1999; Walt, 1994; Sturrock, 1994).

De acordo com a teoria dos invariantes adiabaticos (que primeiramente foi aplicada ao
campo geomagnético), sdo trés os ciclos orhitais realizados por uma particula carregada: 1)
0 giro em torno das linhas de forga; 11) a oscilagdo entre os pontos de maior densidade das
linhas magnéticas (e.g., como nos “pés’ de um arco magnético); I11) um ligeiro desvio

longitudinal (movimento de deriva da particula, “drift”).

O célculo integral destes trés os ciclos orbitais resultam nos trés invariantes adiabéticos,
sendo o do Item Il utilizado na explicacdo do principio do “espelhamento magnético”. O
espelhamento magnético ocorre porgue o aumento da intensidade do campo magnético faz
com gue a particula carregada que estd movimentando-se de forma helicoidal em alguma
direcéo, espirale em Orbitas cada vez menores em torno das linhas de forga, convertendo
energia de trandacdo em energia de rotagdo, até que sua velocidade axia se anule. Entdo, a
particula retorna, continuando a espiralar no mesmo sentido, mas retrocedendo no sentido

axial contrério, ou sgja, de certa forma as particulas séo “refletidas’ pelas regides de

intenso campo magnético, e retornam para as regides de menor intensidade de campo.

Em laboratério sdo realizadas experiéncias do tipo “Garrafa Magnética’, onde temos uma
configuracdo de campo magnético na forma cilindrica, com um maior adensamento das
linhas de forca proximas as suas extremidades. O principio do “espelhamento” faz com
gue a maioria das particulas fique aprisionada no interior do cilindro magnético, e somente
aquelas particulas que foram injetadas com um angulo muito préximo ao eixo do cilindro

conseguem escapar do aprisionamento.
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Numa explosdo solar, temos também a aplicacdo do principio do “espelhamento
magnético” com as particulas sendo aprisionadas numa configuracdo de campo do tipo
“arco magnético”, como foi descrita anteriormente. Estas particulas sdo aceleradas e/ou
injetadas proximas ao topo do arco magnético (embora isto ndo seja importante), dirigem
Se aos “pés’ do arco e devido ao adensamento das linhas magnéticas podem ndo atingir a

baixa cromosfera solar, retornando ao topo do arco magnético.

Esta reflexdo pode acontecer somente no caso da particula que ndo encontre uma
densidade suficientemente alta e termine em uma colisdo radiativa. Esta oscilagdo podera
se repetir varias vezes até 0 momento em que ocorra uma diminuicdo da energia cinética
ou ocorra a perda do aprisionamento devido a uma mudanca da diregdo (chamada de

angulo de passo, “pitch angle™) da velocidade das particul as.

As particulas em precipitacdo sdo aquelas que quando aceleradas e/ou injetadas proximas
a0 topo encaminham-se diretamente para a baixa cromosfera solar, onde acabam

interagindo com as particulas do meio ambiente e ndo retornam mais ao arco magnético.

Desde Takakura e Ka (1966) o modelo da emissdo em raios-X duros produzidos por
elétrons colidindo em alvo espesso tem sido proposto para simultaneamente explicar a
emissdo em microondas a partir de um aprisionamento. Em Melrose e Brown (1976) o
escape de particulas do aprisionamento magnético foi analisado para explicar a emissdo em
raios-X duros a partir dos elétrons em fuga. Muitas variagdes do modelo de aprisionamento
e precipitacdo se seguiram na tentativa de conciliar as observagOes em raios-X duros de
explosdes observadas atras do limbo por dois satélites com diferentes visdes da atmosfera

acima da regi&o ativa obstruida pelo limbo (Roy e Datlowe, 1975).

Uma desvantagem de se analisar as diferentes emissdes do aprisionamento e precipitacéo
em raiossX €é a sua limitada aplicacdo apenas aos elétrons com energia de
10 £ E (keV) £ 500, tipicamente. A maioria das observacbes e conseqiientemente das
anadlises ficam restritas a esta estreita banda de energia devido puramente a fata de

sensibilidade dos instrumentos em raios-X paraaregido acima de 500 keV.
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Em microondas, por outro lado, os elétrons mais importantes sdo aqueles acima de
100 keV até aguns “MeV” e a sensibilidade dos instrumentos € muito superior ao que se
tem nos sensores para raios-X devido as grandes areas coletoras das antenas de radio, e a0

fato dos elétrons emitirem mais em microondas que em raios-X (Hudson et al., 1978).

Assim, uma andlise mais completa da dindmica dos el étrons no decorrer de uma exploséo,
precisa ser redlizada com as informagbes complementares que estas duas bandas de

frequiéncia podem fornecer.

Em raios-X, as andlises da dindmica destas particulas tém sido mais extensivamente
exploradas que em microondas. As andlises em microondas da propagacdo da energia da
explosdo solar (e.g., Leach e Petrosian, 1981; Lu e Petrosian, 1988; Lee e Gary, 2000;
Kundu et a., 2001a; Kundu et al., 2001b) obtiveram relativo sucesso em sua aplicagéo,
pois em geral ficaram restritas aos eventos analisados ou a uma previsdo estatistica das

intensidades nas duas bandas.

Uma andlise da emissdo em microondas das particulas em precipitacdo (em fuga do
aprisionamento) nunca foi realizada e é certamente mais abrangente do ponto de vista da

cobertura de energia do espectro de elétrons na separacéo das componentes.

A dificuldade desta andlise reside na separacdo das emissdes dos elétrons aprisionados no
espelhamento magnético dagueles que escapam do mesmo. Em Correia e Kaufmann
(1987) a composicao de uma emissao de variagdo rdpida superposta a uma emissao gradual

na explosdo foi observada e o espectro darazéo destas emissdes foi obtido.

Das trés explosdes andisadas em Correia e Kaufmann (1987) podemos inferir que a
amplitude relativa da componente répida em relagdo a componente gradual ficou entre 1 %
e 50 % nafaixade 5 GHz a 100 GHz, respectivamente.

Na atualidade, muitos observatorios obtém informacgdes espectrais em microondas as quais
poderiam ser utilizadas para a andlise desta composicéo espectral. Utilizamos em nosso
trabalho, os dados obtidos no NORP - Nobeyama Radio Polarimeter onde a sensibilidade €
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superior a0 necessario para permitir a separacéo destas emissoes (variagdes da densidade
de fluxo entre 1 e 10%), a resolucdo temporal é suficiente (100ms) e a cobertura espectral
inclui ambos 0s regimes: opticamente espesso e fino.

Assim, observagdes em microondas fornecem uma poderosa ferramenta para o estudo da
distribuicdo espacial de elétrons ndo-térmicos em explosdes solares através da emisséo
girossincrotrénica de elétrons espiralando ao longo das linhas de campo magnético na
coroa e cromosfera solar. Da emissdo dos elétrons aprisionados esperamos obter
informac6es de um plasma da ata atmosfera do arco ao passo que da emissdo dos elétrons

em precipitacdo sdo obtidas as caracteristicas da cromosfera média.

A idéia da separacdo das componentes foi recentemente sugerida por Lin e Johns (1993),
onde através de observacfes em raios-X, propuseram a existéncia de duas populagdes de
elétrons acelerados produzindo fendmenos distintos. Uma dessas populacfes seria
constituida de elétrons impulsivamente acelerados ou que se precipitavam na baixa coroa
(isto é o que chamamos de componente de estruturas répidas), e a outra populacdo seria de
elétrons com um longo tempo de vida na baixa coroa solar (isto € 0 que chamamos de
componente lenta ou gradual).

Alguns autores discutem, na literatura, métodos para separar a emissao dessas particulas,
utilizando observagOes em raios-X, e sua aplicagdo em um modelo de “aprisionamento
mais precipitagdo”, e.g. Aschwanden (1998) e suas referéncias. Em microondas e em raios-
X temos 0 modelo de aprisionamento mais precipitacéo em alguns artigos, e.g., Lee e Gary
(2000), Lee et d. (2000) e Kundu et al. (2001a).

Lee e Gary (2000) e Lee et a. (2000), fizeram uma analise do modelo de aprisionamento
mais precipitacdo examinando a variagdo temporal da funcdo de distribuicdo de energia
das particulas aceleradas. Para isto, buscaram uma solucdo numérica para a equacdo de
Fokker-Planck e com isso obtiveram que a estrutura do campo magnético e as
correspondentes variagOes espectrais eram consequéncias das diferentes propriedades do

aprisionamento ao inveés das diferentes propriedades dainjecdo das particulas.
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Utilizando observagtes feitas em raios-X duros e em microondas para um mesmo evento,
Kundu et a. (2001a) verificaram que o pico impulsivo do perfil temporal em microondas
era aproximadamente correlacionado com 0s picos em raios-X duros. Assim, eles
sugeriram que a emissdo em radio era uma composi¢do devida aos e étrons injetados (que
poderiam ser representados pelo perfil temporal em raios-X duros, sendo esta a funcéo de
injecdo), mais uma componente devida ao nimero de elétrons aprisionados (obtida da
diferenca entre o fluxo observado em microondas e o perfil normalizado em raios-X

duros), e a partir disto determinaram afracdo de elétrons em precipitacao.

Um estudo semelhante em raios-X, ao que faremos agui em microondas, foi realizado por
Aschwanden (1998, e referéncias) em uma série de artigos. Ele usou em suas observacoes,
em raios-X, uma técnica de separacéo das componentes baseada num filtro de Fourier (que
sera comentada no Capitulo 4), onde informagdes foram obtidas para determinar a regido

de aceleracdo e/ou injecdo das particulas numa explosdo solar.

O objetivo desse trabalho é justamente utilizar uma técnica de separacdo da emissdo dessas
particulas em dados obtidos em microondas e aplicar em um modelo de aprisionamento e
precipitagdo. ApOs a separagdo (que sera descrita no Capitulo 4) faremos a andlise
espectral das duas componentes separadamente, verificando o comportamento da emisséo
girossincrotronica tanto da parte aprisonada quanto da parte precipitada. Desta forma,
exploraremos a intensidade e a anisotropia do campo magnético caracteristico de cada

regido emissora.

No Capitulo 2, trataremos do modelo de emissdo em microondas, em especial a emisséo
girossincrotronica para elétrons ndo-térmicos, dando um destaque para o céculo dos

coeficientes de emissdo e absorcéo na transicéo do regime opticamente fino (profundidade

Optica, T < 1) para o regime opticamente espesso { 3 1). Comparamos os valores
produzidos utilizando as equagdes integrais descritas em Ramaty (1969) com as solugdes
aproximadas dadas por Dulk (1985) para estudar o erro relativo percentual referente ao
campo magnético quando calculado por estes dois métodos. Nesta transicdo, 0 nimero
harmonico da giro-freqiiéncia nas explosdes solares em gera esta fora dos limites de

validade das equagdes semi empiricas do Dulk (1985).
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No Capitulo 3, apresentamos um resumo dos modelos tedricos de aprisionamento e
precipitacdo dos elétrons, dando énfase para uma variagdo do modelo “aprisionamento
mais precipitacdo”’, onde calculamos os tempos caracteristicos de aprisionamento e de
precipitacdo relacionados com os regimes de fraca e forte difusdo com que o angulo de

passo varia durante o periodo da explosdo solar.

No Capitulo 4, descrevemos trés técnicas de separacdo das componentes gradua e de
estruturas rapidas, sendo dada com mais detalhes a técnica aqui utilizada e denominada
“Média Corrida’. Descreveremos também a andlise dos dados observacionais, bem como
as informagdes dos espectros das duas componentes separadas (gradual e de estruturas
rapidas) que resultaram nos valores médios obtidos do indice espectral dos elétrons,
fregiiéncia de pico, campos magneéticos referentes ao topo e aos pés do arco magnético e a
razdo de espelhamento magnético. Estas informagdes tambeém foram utilizadas para
estimar 0 angulo do cone de perdas e a fracdo das particulas em precipitacéo (considerando
cada estrutura rapida uma injecdo instantanea) em um arco magnético simétrico e ainda
uma distribuicdo de angulo de passo homogénea. Uma avaliagcdo sobre a anisotropia, ou

variacao do campo magnético, ao longo do arco magnético também foi analisada aqui.

No Capitulo 5, temos o resumo dos resultados e as conclusdes obtidas pela andlise aqui

desenvolvida
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CAPITULO 2

EMISSAO EM MICROONDAS DE EXPLOSOES SOLARES

2.1 Modelo de Emissdo em Microondas de um Arco M agnético

Em microondas, um arco magnético singular preenchido por elétrons ndo térmicos ndo é
viso do mesmo modo como em raios-X, devido a emissdo em radio depender

explicitamente do campo magnético (Bastian et al., 1998; Nindos et al., 2000).

A configuragdo geométrica exata de um arco magnético pode variar desde um arco Unico a
um conjunto de arcos ndo alinhados e muito complexos. Um dos modelos mais ssimples
encontrados na literatura é o das linhas de campo magnético na forma de arcos devido a
um dipolo magnético profundo na atmosfera (Figura 2.1). Estes arcos podem ser
representados por circulos com um ponto de tangéncia comum no dipolo.

Topo do arco:
Regido de Aprisionamento

Pés do arco:
Regi&o de Precipitacdo

fotosfera

FIGURA 2.1 —Modelo de um arco magnético simples.

Neste tipo de configuragdo, temos entdo duas regides que destacamos. o Topo do Arco
(“loop-top”) e os Pés do Arco (“footpoints’), onde a intensidade do campo magnético dos
pés € maior que no topo.
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Em Bastian et a. (1998) temos uma imagem desta situacéo que € o resultado de um célculo
computacional para este tipo de modelo de um arco magnético sendo visto por cima (ou
sga, na linha de visada longitudinal) onde verificamos que em baixas frequéncias, a
emissdo vem predominantemente de uma grande e Unica regido, enguanto que para
freqgiiéncias maiores vao se transformando em duas regiGes menores e compactas. Esta
visdo da emissdo em freqUéncias maiores, gradativamente mais proeminentes, em diregdo
aos pés deve-se ao reforco que 0 aumento da indugdo magnética da a emissdo em

fregiiéncias altas.

Na Figura 2.2 temos uma explosdo solar observada por Wang et a. (1994) gue corrobora
com esta determinacdo tedrica, onde foram localizados os picos de emissdo em microondas
para diferentes freqléncias sobrepostas a uma imagem em Ha feita com um filtro de
0,5 A, vinte minutos ap6s a explosio em rédio. Nesta figura estéo marcadas as letras “T” e

“F” representando respectivamente a posi¢do do topo e dos pés do arco magnético.

FIGURA 2.2 — Localizagdo dos picos de emissdo em microondas para diferentes
frequéncias sobrepostas a uma imagem Ha.
FONTE: adaptada de Wang et al. (1994).
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Podemos notar que a emissdo em réadio correspondente as freqiéncias mais baixas vem
predominantemente da regido em torno do topo do arco magnético, ao passo que para as
freqiéncias mais altas a emissdo provém primordialmente da regido das pernas do arco

magnético.

Para uma completa caracterizacdo da fonte de emissdo em microondas, o idea € dispor de
um interferébmetro operando em vérias freqiéncias, como é o caso do arranjo solar do
Owens Valley Radio Observatory (OVRO / EUA) ou do Nobeyama Radio Heliograph
(NORH / Japéo), que mapeiam a regido da explosdo solar. Porém, a limitagcdo da resolucéo
temporal, sensibilidade e freqlientemente a falta de medidas interferométricas com grande
cobertura espectral acabam dificultando a andlise completa da emissdo. Desta forma vemos
como podem ser restritas, em geral, as andlises das explosdes solares em microondas que
utilizam um cenario simplificado para a configuracdo magnética, como por exemplo, a

proposta de um campo magnético homogéneo ou ainda uma baixa cobertura espectral.

2.2 A Emissao Girossincrotronica

A radiacdo emitida por particulas carregadas quando estdo espiralando num campo
magnético é chamada de “Emissdo Giromagnética’. A emissdo giromagnética é
classificada de acordo com a velocidade das particulas radiantes, ou sgja, para particulas
ndo-relativisticas a emissdo € chamada de ciclotronica (fator de Lorentz, g » 1), para

particulas semi-relativisticas a emissdo € dita girossincrotronica (fator de Lorentz,

1< g< 3), e para particulas ultra-relativisticas a emissdo é chamada sincrotronica (fator de

Lorentz, g>> 1) (e.g., Dulk, 1985).

Em microondas é comumente aceito que elétrons ndo-térmicos espiralando no campo
magnético de uma explosdo solar geram a emissdo girossincrotronica. Uma introducéo
sobre 0 desenvolvimento da teoria da emissdo girossincrotrénica esta bem descrita em

Ramaty (1969) e suas referéncias.
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2.3 O Espectro em Microondas

Uma importante fonte de informagéo sobre as caracteristicas fisicas do plasma emissor é a
analise do “espectro ndo-térmico em microondas’ das explosdes solares, do qual podemos
inferir aintensidade do campo magnético, o indice espectral da distribuicdo de energia dos

elétrons e a anisotropia do campo magnético.

O espectro em radio das explosdes solares € uma relacdo entre a densidade de fluxo
emitida e a frequéncia de observagdo, estendendo-se da faixa de comprimentos de ondas
milimétricas até as ondas decimétricas, associado a emissdo girossincrotronica, na qual

estamos interessados.

A densidade de fluxo girossincrotronico das explosdes solares (para a solu¢do homogénea
da equacdo de Transferéncia Radiativa) €, em uma primeira aproximacao, uma duplalei de
poténcia (Figura 2.3), permitindo a sua andlise em duas regides de freqléncias

denominadas: opticamente fina e opticamente espessa.

A solucdo homogénea da equacdo de transferéncia radiativa de uma nuvem cujo
coeficiente de emissio é |, e o coeficiente de absorgdo € K,, , € dada pela equagio:

' -t
| o=dn1.e " n) 2.1)
kl’l
sendo:  t, =k L t,>>1 b | = kJ 2.2)
th<<1l P I =j L (2.3
onde: I éaintensidade especifica,

t,, éaprofundidade 6ptica. Se: { t, >> 1 temos aregido opticamente espessa,
t, << 1 temos aregido opticamente fina.

L éadimensdo ou profundidade da fonte emissora ao longo da linha de visada.
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A densidade de fluxo girossincrotrénico ) € uma relagcdo direta com a intensidade

especifica (Ijy) e o angulo sélido (DW), e é dada pela equacéo:

F. = |, .DW (2.4)

Isto nos permite avaiar a Equacéo 2.1 em trés situagfes na pratica:

a) se 1, >>1 (regido opticamente espessa), substituindo 2.2 em 2.4, temos:

F = Jdn_ pw (25)
n kn

b) set,, »1 (préximo ao pico do espectro em microondas, Figura 2.3), substituindo 2.1 em
2.4, temos.
F o= Jn “ 26
n—k—(l—e ) . DW (2.6)

n

c) se t,, <<1 (regido opticamente fina), substituindo 2.3 em 2.4, temos:

\ F o= oV 2.7)

onde: V éovolumedafonte,
d éadistanciada Terraao Sol.

Pelas Equacdes 2.5, 2.6 e 2.7 fica claro que se conhecermos os coeficientes de emisséo e
de absorcdo, obteremos a densidade de fluxo da radiacéo girossincrotronica em todos os
regimes. Ent&o, se substituirmos os coeficientes de emissdo e absor¢ado, pelos resultados

calculados pelo codigo Ramaty ou pelas equagbes aproximadas dos coeficientes de Dulk
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(1985), verificamos que a densidade de fluxo (F) € proporcional a uma lei de poténcia em

frequiéncia, de acordo com a Equagéo 2.8.

atk
Nobs » Para Ngpg < N pico
F U (2.8)
amn
n obs  Para n obs >N pico

onde: Ngys €afrequénciade observacao,
Npico € afreqliéncia de pico do espectro girossincrotronico,
Ay €oindice espectral dos fotons, naregido opticamente espessa,
edy, €oindice espectra dos fétons, naregido opticamente fina.

O pico do espectro em microondas pode ocorrer em qualquer regido da faixa rédio, mas
observacionalmente a maioria das explosdes apresentam um maximo entre 3 a 15 GHz
(Guidice e Castelli, 1975; Stahli et al. , 1989).

Na regido opticamente espessa do espectro, ocorrem 0s processos de absor¢éo: a auto-
absorcéo e a absorcdo ressonante do meio térmico. O efeito Razin, que € um decrescimento
muito forte da emissdo devido a campos magnéticos fracos, ndo € uma absor¢do, mas
também afeta esta regido. Acima do pico do espectro, a emissdo € diretamente relacionada
a0 total de particulas emitindo. A Figura 2.3 mostra o espectro tipico de uma exploséo

solar em microondas indicando as regides opticamente espessa e fina.

Regi o opticamente Regiao opticamente

espessa fina
Densidade
a a
de F LNk F iunam
Fluxo
Ak An
>
Ncorte de Razin Npico Fregliéncia

FIGURA 2.3 — Representacao do espectro de uma explosdo solar em microondas.
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2.4 Equacdes Girossincrotronicas para as Emissdes dos Elétrons Nao-T ér micos

Para podermos utilizar as Equagtes 2.5, 2.6 e 2.7, precisamos substituir os coeficientes de

emissio ( |, ) e de absorgio (K, ) de uma fonte por suas expressdes tedricas em fungio

dos parametros que definem o plasma emissor.

Estas expressdes para os coeficientes de emisséo e absorcéo da radiagdo girossincrotronica
s80 equaces integrais sem solugdes analiticas e foram bem descritas (com algumas
diferencas na terminologia adotada por alguns autores), em Ramaty (1969), Ramaty et al.
(1994), Takakura e Scalise (1970) e Melrose (1980). Os caculos dos coeficientes
implicam em solugBes numéricas de um uso moderado de tempo computacional. Assim,
por Obvia facilidade de manuseio, € comum encontrarmos na literatura a utilizaco das
equactes que foram simplificadas por Dulk e Marsh (1982) e mais tarde (com algumas
corregdes) por Dulk (1985), porém com limitagBes quanto as bandas de validades dos

parametros envolvidos no caculo.

A praticidade do uso destas equacdes algébricas simplificadas esta na possibilidade de
inversdo das equagdes para o calculo dos pardmetros do plasma emissor. Porém, para o
nosso trabalho os espectros observados possuem em geral uma frequéncia de pico cujo
numero harmdnico da giro-freqiéncia esta abaixo do limite de validade destas expressdes
simplificadas além de alguns casos de indices espectrais também fora do intervalo de
validade. Fizemos, portanto, uma avaliagdo dos erros envolvidos utilizando o cddigo

numérico para os coeficientes de emissdo e absor¢do de Ramaty (1969).

Estas smplificagdes (Dulk, 1985) sf0 apresentadas abaixo e devem ser utilizadas dentro do
seu intervalo de validade.
—Intervalodevalidade: 2£d£7 ; 20°£g£80° ; 10 £ nrs £ 100

.1,22-0,9d
: 24 -0,43+0,65d &n 0
i, »3,3.10 2+ 922 (ggng) 043+06d 7 £ B.n, (2.9)

Ng &
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..-1,3-0,98d

0 n
k, » 1,4 10" %02 (senq) 0.09+072d g?_: —= (2.10)
B O B
1
B »|3,68.10 % *:?7d (senq ) 0.41-0,03d (ne : L)_ 0.32+0,03d pico |068+0:03d (2.11)
Naregido opticamentefina (t,<<1): b F RN 1.22-0,9d (212
e ap=122- 0,9d (2.13)
onde: d éoindice espectra dadistribuicéo de energia dos elétrons:
_L22-an (2.14)
0,9
B éainducdo magnética (em Gauss, G),
g €éoanguloentre B e alinhade visada do observador,
N éafreqiiéncia de observacdo (em Hertz, Hz),
Ng éagiro-freqiiéncia(em Hertz, Hz): n, = -8 2,8.10°B (215)
2pm,c

Ne é densidade dos elétrons n&o-térmicos (em particulas/cnt).

2.4.1 Célculo dos Coeficientes de Emissdo e Absor ¢do pelo Codigo Ramaty

Utilizando um codigo numérico (chamado de codigo Ramaty), foram reproduzidos os
célculos dos coeficientes de emissdo e absor¢do da radiacdo girossincrotronica de acordo
com as equacOes e escalas dadas por Ramaty (1969), Ramaty et al. (1994). Os gréaficos das
Figuras 2.4 (a) e 2.4 (b), representam esses coeficientes nos modos de propagacéo

ordin&rio e extraordindrio, variando em relacdo ao nimero harmonico ( n = n/ng).
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Os parametros de entrada (os mesmos utilizados por Ramaty, 1969), sdo dados nos
graficos dos coeficientes das Figuras 2.4(a) e (b). Eles sdo o indice espectral dos elétrons,
d=30 e q= 45° (d&ngulo entre o observador e as linhas de campo magnético). O
parémetro que diferencia a coluna (a) da coluna (b) € o fator de supresséo de Razin (afa,
ar), que é uma supressdo forte do plasma ambiente a emissdo girossincrotrénica em
plasmas fracamente magnetizados e de alta densidade. O parametro alfa (ag) € uma relacéo
adimensional entre a giro-freqiéncia “rg” (dada pela Equacéo 2.15), e a frequéncia de
plasma “w,", onde ns e W, sdo dados em termos do campo magnético e da densidade

numeérica de elétrons do ambiente:

ag =15.18 (2.16)
Wp
e../n
onde: w, = ———= » 8,98.10 °.+/n (cm "*)  (H2) (2.17)
p me

Os gréficos na Figura 2.4 reproduzem a Figura 2 de Ramaty (1969) e foram introduzidos
aqui para testar o cddigo numérico que estamos utilizando, na mesma escala do artigo
Ramaty (1969). Para comparar e também avaliar os erros envolvidos, foram reproduzidos
com o cédigo Ramaty, os gréficos dos coeficientes de emissdo e absorcdo no modo
extraordinério de propagacéo feitos por Dulk (1985) de acordo com as suas Figuras 3(a) e
3(b).

Nas Figuras 2.5 (a), (b) e (c) podemos ver estas reproducdes com a diferenca que foram
feitas do 1° a0 100° harmdnico para reproduzir os resultados de Dulk (1985), que sio
vélidos somente do 10° & 100°. Temos, nestas figuras, os mesmos parametros de entrada
para 0 modo de propagacdo extraordindrio que foram utilizados por Dulk (1985), sendo
eles o indice espectral dos elétrons (d nos gréficos “delta’ = 3, 5e 7) e o angulo de visada
(g = 20°, 40° e 80°).
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@ (b)

FIGURA 2.4 — Gréficos dos coeficientes de emissdo (gréficos superiores) e absorcéo
(gréficos inferiores) em relacdo a0 nimero harménico (n=n/ng) de
acordo com as equacdes integrais dadas por Ramaty (1969), nos modos
de propagacdo: ordinario (+) e extraordinario (). As colunas (a) e (b)
representam duas situagdes do paréametro de Razin @r = 0,5 e 3,0),

(Equagdo 2.16). Obs.: Foram mantidas as escalas originais da Figura 2 de
Ramaty (1969).

As diferencas entre os resultados da Figura 2.5 para as Figuras 3(a) e (b) de Dulk (1985),
s80 maiores quando o nimero harménico (/ng) esta abaixo do intervalo de 10 a 100.
Estamos representando os coeficientes de emissdo e absorgdo respectivamente por “ j ” e

“ k", deforma a ficarmos compativeis com as Equactes 2.9 e 2.10, assim:

(2.18)
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FIGURA 2.5 — Gréficos dos coeficientes de emissdo (linha superior de graficos) e absorcéo
(linha inferior de graficos) em relacdo ao nimero harmdnico (n = n/ng) de
acordo com o cbédigo Ramaty (1969), no modo de propagacdo
extraordinario, para as condi¢des utilizadas por Dulk (1985).

Pode-se notar nas Figuras 2.6 e 2.7, que a regido abaixo do décimo harménico da giro-
freqiéncia é complexa e ndo se gusta as equacbes simplificadas apresentadas por Dulk
(1985), como veremos a seguir. Porém, com clara importancia para a regiao opticamente

espessa do espectro girossincrotrénico para campos magnéticos de 100G a 1000G comuns
as explosdes solares.

2.4.2 Calculo do Erro entre as Equacfes Aproximadas de Dulk e o Cédigo Ramaty

A comparagdo entre os gréficos dos coeficientes de emissdo e absor¢éo produzidos pelo
codigo Ramaty e as equagdes aproximadas de Dulk (1985), sGo mostradas nas Figuras 2.6

e 2.7, onde estdo separados em termos do indice espectral dos elétrons (d, nos gréficos
“delta’ =3,5e7) edo angulo de visada ( g = 20° , 40° e 80°).
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Como podemos ver existe uma grande diferenca abaixo do décimo harménico em todos os

gréficos, mas isto ja havia sido claramente mencionado por Dulk (1985).

Dentro do intervalo de validade, calculamos o erro relativo percentual pela equacéo:

| Coef Ramaty - COef pulk

E ) = .100% (2.19)

Coef Ramaty

Podemos verificar pelos gréficos da Figura 2.8, que o erro percentual E (%) pode chegar a
aproximadamente 100% no caso de um indice espectral d= 3 ou 7, ou sga nos valores
extremos de sua validade. Estes valores de erros percentuais foram comentados em Dulk e
Marsh (1982). O importante € que podemos utilizar o codigo Ramaty, se necessario, com 0

Unico inconveniente de ser um codigo numeérico.

A conclusdo que obtemos € que o erro abaixo do décimo harmdnico pode ser muito grande
tanto para o caculo do coeficiente de emissdo quanto para a absorcdo. Porém, para a
determinacéo do campo magnético, por exemplo, o que importa é a razéo dos coeficientes
de emisséo e absorcéo (a funcdo fonte), como veremos, e 0s erros envolvidos seréo

estudados na proxima secéo.
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FIGURA 2.6 — Comparacdo dos gréficos dos coeficientes de emissdo no modo de
propagacdo extraordinario em relacdo ao nimero harménico (n = n/ng)
utilizando o codigo Ramaty e as Equacdes 2.9 e 2.10 (Dulk, 1985). As
colunas (a), (b) e (c), representam os angulos de visada, = 20°, 40° e
80°.

o
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FIGURA 2.7 — Comparagdo dos gréficos dos coeficientes de absorcdo no modo de
propagacao extraordinario em relacdo ao nimero harménico (n = n/ng)
utilizando o codigo Ramaty e as Equacles 2.9 e 2.10 (Dulk, 1985). As
colunas (a), (b) e (c), representam os angulos de visada, g = 20°, 40° e
80°.
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FIGURA 2.8 — Variagéo do Erro Relativo Percentual E (%), dos coeficientes de emissdo
(gréficos da linha superior) e absorcéo (gréficos da linha inferior) em
relacdo ao numero harmdnico (n = n/ng) referente as Figuras 2.6 e 2.7. As

colunas (), (b) e (c), representam os angulos de visada, g = 20°, 40° e 80°.

2.5 Célculo do Campo Magnético pelos M étodos Ramaty e Dulk

De acordo com o que foi exposto no Item 2.4 podemos obter o campo magnético (B)
através tanto do cédigo Ramaty (numericamente), quanto pelas equacdes aproximadas de
Dulk (algebricamente).

Os parametros fisicos como o indice espectral dos elétrons (d), o angulo de visada (@), a
dimensdo da fonte emissora (L) e a densidade dos elétrons ndo-térmicos (ng) Sa0
parametros de entrada comuns aos dois métodos.

No codigo Ramaty o campo magnético € um parametro de entrada e a freqiéncia de pico é
um parametro de saida. Para o calculo do campo magnético usamos O programa

recursivamente até obtermos o valor da freqiéncia de pico que coincida com o valor
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gjustado do espectro. Na Figura 2.9, temos um exemplo de como estes valores podem

variar.

Os espectros tém como parametros principais o indice espectral dos elétrons d = 3e o
angulo de visada g = 40° sendo que os demais pardmetros estdo marcados em cada
gréfico. Fazendo, entdo, 0 campo magnético variar no intervalo de 100 G a 900 G obtemos
como resposta a frequéncia de pico (“Fregpic’ no gréfico) variando de 3,5 GHz a
20,7 GHz.

A Figura 2.10 mostra, como exemplo, as relagdes obtidas entre 0 campo magnético (B) e a

frequiéncia de pico (Npico) quando variamos o indice espectral dos elétrons (d). Os calculos
foram feitos pelos dois métodos, Ramaty (+) e Dulk ( § ), utilizando as mesmas condicoes.
Nesta figura temos o valor médio do erro relativo percentua E (%) entre os métodos, que

para as condicdes da Figura 2.9 (d=3 e q=40°), este valor € minimo (8,3%).

Podemos verificar na Figura 2.10, que os valores obtidos para 0 campo magnético através
da Equacdo 2.11 (Dulk, 1985) sdo maiores do que os valores obtidos pelo codigo Ramaty,
a excecgdo ficou para os indices espectrais com 0os menores erros medios, d= 3 e 4, onde os
valores pelo codigo Ramaty sdo ligeiramente maiores. Portanto, isto indica que a equacéo
de Dulk faz uma superestimativa do campo magnético, com excecdo para os indices

espectraisentred= 3 e 4.

A Tabela 2.1 mostra os valores médios dos erros percentuais encontrados para o campo
magnético de uma simulagdo numérica quando variamos os parametros do indice espectral
dos elétrons (d) e 0 angulo de visada (q). Nesta tabela os valores com o sinal positivo (+)
representam a situacdo em que os céculos feitos com a Equacdo 2.11 (Dulk, 1985)
resultam em valores maiores que os calculos feitos com o codigo Ramaty, e os valores com

0 sinal negativo (-) indicam a Situagdo inversa.

43



1000 [Ty 1000 T CamoDE orrerer e
' i
| |
{ 1
{ |
l ' 1000
T | = =
5 100F 1 w00y 1 5
a i =] ] ]
S 1 = I =
=) 1 3 1 i3
(e i i [ 100 E
w w &
0 o g]
o i ]
g 10 {5 10} £
o i 1 o =1 o
L Fregpic = 3.5 GHz| Freqeic = 5.9 GHz| Freqpic = B.2 GHz
Brag = 1000 G { Brmog = 2000 G r Bmog = 3000 G
Ang. de Wiz = 400 | Ang. de iz = 40° hrg. de Wiz = 40°
deite = 3.0 dalte = 30 delta = 3.0
| kil i iy 1 R | 1 AT 1 by e R T LRl 1 PRI T R WAL BT A7) h
1 10 100 1 10 100 1 10 100
Freqiéncia (GHz2) Freqiéncia (GH2) Fregignsio (GHz)
160000 F—— T 1T e R 10000 """
:: i
1000.0F 1 1000.0F
~ | - | 1000
= = E . =
z | 2 L )
2 100.0F i o 100.0F o
E] | = 3
= | I i Li 100k
8 | 8 | 2
L 0.0} - ; 10,0} ;
i i = 8
1 10§
1.0 Fregpic = 10.4 GHz 1.0 Freqpic = 125 GH Fragpic = 14& GHA
I+ Bmaog = 4000 G E Bmog = 5000 G | Brmog = GOOO G
F .il.n-g de Vis = 407 ! .!-.ng de ¥is = 40° 1I 3 ﬁng. de Vis = 40°
defto = 3.0 1 delig = 3.0 1 delio = 3.0
0.1 N I TR | o1 . 1 { : 1 ."-I- . | T
1 10 100 1 2 100 1 10 100
Freqiéncia (GHz) Fragiéncia (GHz) FragGéncio [GHz)
10000 12000 QOO T
1000k 1000 F 1000 F
=% =5 =)
5, 5 =,
g 2 2
3 3 3
- 100 - 100 (™ 100
o 1 ] ]
b=l 1 k=] -
v | I i
= 1 = c
I 7] ]
O | a =]
10F 1 > 10F
Fregpic = 16.7 GHE Freqpe = 18.7 GHA Fraqpe = 2007 GHY
Brmog = 7000 G ] Brmag = HOO.O G Briog = 8000 G
hng. de Wis = 40° { Ang. de Vis = 40° -II Ang. de Wig = 40°
datto = 3.0 l + dalto = 30 dalta = 3.0
1 L iaainl FEFTTTT I | 1 s iisiaiml el 1 sl FRTIT
1 10 100 1 10 100 1 10 1ag
Frequéncia (GHz) Freqiéncia (GHz)} Freqoéncia (GHz)

FIGURA 2.9 — Espectros obtidos com o codigo Ramaty quando variamos o campo
magnético (B) no intervalo de 100 G a 900 G num passo de 100 G. A
frequiéncia de pico (fregpic) € um parémetro de saida, sendo os demais
parémetros fixos e dados em cada grafico.
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FIGURA 2.10 — Relacéo entre o campo magnético (B) e a freguéncia de pico, obtidos com
0 codigo Ramaty e com a Equagéo 2.11 (Dulk, 1985).

TABELA 2.1 — Erro Percentua Médio E (%) do Campo Magnético entre o Codigo
Ramaty e a Equacao 2.11

indice espectral dos elétrons (d)

2 3 4 5 6 7

20° 50,3 11,6 26,2 75,5 146 263
30° 62,4 -772 14,7 57,2 119 216
40° 74,3 -8,3 8,9 45,8 99,3 182
50° 83,1 -6,4 7,1 39,7 92,6 169
60° 89,7 -3,7 6,7 36,6 82,3 141
70° 94,3 -2,2 6,9 36,7 74,5 117
80° 98,1 -21 8,2 37,5 60,1 94
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A Tabela 2.1 mostra, portanto, arelacdo entre os valores do campo magnético obtido pelos
dois métodos. A manipulacdo algébrica das equaces de Dulk continuara a ser utilizada
aqui para o calculo do campo magnético mesmo para valores abaixo do décimo harmdnico,

porém, corrigida pela Equacéo 2.20.

A funcdo de correcio do campo magnético nas variaveis (q, d) é dada pelo polindmio:

K;q’d (2.20)

Qo
Qo

f(a.d) =

i=0

0

onde, d ¢€oindiceespectral dos elétrons;
g €oangulodevisada;
Kij sd0 os coeficientes dos termos deste polinémio;

n €ograu do polindmio.

Utilizando os valores da Tabela 2.1 como condicdo de guste, gjustamos uma funcéo

polinomia do quinto grau com os seus coeficientes sendo dados na Tabela 2.2. Dentro dos

interval os de validade para as duas varidveis, g de20°a80° , e d de 2 a 7, temos um erro

menor gue 6 % no guste.
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TABELA 22 - Vaores dos Coeficientes K;; do Polinbmio F (g
indice i.
0 1 2 3 4 5
0 50 10,7 2,7 - 1,4 0,22 -0,01
1 - 66 - 176 104 -33 5,0 -0,29
2 24 210 -140 47 -7,5 0,45
3 5,4 -97 68 24 3,9 -0,23
4 -2,6 20 -14 5,1 -0,84 0,05
5 0,28 -1,4 1,1 -0,39 0,06 - 0,004

indice |

o)

Assim, esta funcdo polinomial de gjuste serd utilizada em nossa andlise corrigindo o campo

magnético que sera obtido das informacfes espectrais dos dados coletados, para as duas

regides do arco magnético (topo e pés) e gue representam respectivamente as regides de

aprisionamento e precipitagdo das particulas durante uma explosdo em microondas.
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No Capitulo 4 descreveremos todo o procedimento de obtencdo dos dados e a andlise que
propomos neste trabalho, para determinar as caracteristicas do aprisionamento e
precipitagdo de elétrons em microondas.
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CAPITULO 3

APRISIONAMENTO E PRECIPITACAO EM ARCOSMAGNETICOS

3.1 Histérico

A conservagdo do momento magnético aplicado a um conjunto de particulas carregadas no
interior de uma estrutura magnética lentamente variavel no espaco define um dos
invariantes adiabéticos (e.g., Jackson, 1999; Walt, 1994; Sturrock, 1994). Este invariante
adiabatico aplicado a uma carga vigiando em direcéo a um campo convergente resulta em
uma orbita helicoidal causada pela forca de Lorentz com um raio de giro cada vez menor
até um ponto em que a trandacéo se reverte (espelha). O invariante adiabético relacionado
ao espelhamento magnético foi primeiramente analisado no campo geomagnético sendo

depois reconhecido também nas regides ativas solares durante explosdes.

No Sol, a andlise de um modelo de aprisionamento (particulas que ficam presas nas
estruturas do campo com dupla terminagcdo convergente) comegou simples e assumindo
gue os elétrons estavam em um aprisionamento perfeito e homogéneo com perda de
energia ocorrendo somente por Bremsstrahlung dentro de um campo magnético estético
(Takakura e Kai, 1966). Hoyng et a. (1976) atenuaram a suposicdo de um campo

magnético estético, e consideraram 0 processo betatron.

Melrose e Brown (1976) desenvolveram um modelo de “aprisonamento mais

precipitacao
elétrons se precipitavam produzindo um espectro em raios-X similar em intensidade e na

também com aprisionamento uniforme em relacdo a densidade, onde os

forma espectral aos dos elétrons aprisionados. A evolucdo deste modelo foi responsavel
por uma descri¢do analitica para achar o espectro de injecdo em raios-X. O que chamamos
de precipitacdo € a fragdo dos elétrons que se alinha a0 campo possibilitando uma maior
penetracdo em direcdo as altas densidades, terminando por interagir com o ambiente e ndo
retornando ao volume aprisionado.

Bal e Ramaty (1979) utilizaram uma simulagdo numérica com os elétrons aprisionados em

uma garrafa magnética para que o fluxo maximo de raios-X duros mostrasse 0 atraso
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progressivo em altas energias como consequéncia da dependéncia em energia das colisdes
Coulombianas. Esta propriedade foi usada para inferir a densidade do aprisionamento
(Vilmer et al., 1982).

Também foi achado que a dependéncia em energia do atraso temporal € comum em
explosdes solares graduais, mas ndo em explosdes solares impulsivas (Vilmer et al., 1982;
Bruggman et a., 1994). Recentemente, porém, Aschwanden et a. (1997) mostraram que
0s eventos de sua amostra apresentam atrasos nas estruturas finas. MacKinnon et al.
(1983), mostraram que a precipitagdo em um aprisionamento no limite de fraca difusdo n&o

altera as propriedades do modelo de puro aprisionamento.

Trottet e Vilmer (1983) consideraram varios casos do limite de forte difusdo em
precipitagdo, cuja Situagdo alterou completamente as propriedades do modelo
principalmente quanto aos atrasos previstos nos maximos da emissdo. MacKinnon (1986)
estudou o comportamento de um modelo de aprisionamento de elétrons, espaciamente
homogéneo, de explosdes solares em raios-X duros e o efeito de uma possivel variagdo
temporal da densidade ambiente para explicar grandes atrasos temporais entre as emissoes
em diferentes energias.

Quando observagdes simultaneas em raios-X duros e microondas estavam disponivels, a
relacdo fisica entre os elétrons emitindo raios-X duros e microondas, respectivamente,
puderam ser exploradas em termos do nuimero total dos elétrons irradiando, intensidade
relativa e tempo de atraso (Takakura e Kai, 1966; Takakura et al., 1983; Costa et al., 1984;
Gary, 1985; Klein et al., 1986; Bruggman et al., 1994; Mel'nikov, 1994).

O tempo de atraso da emissdo da radiacéo entre a regido de injecdo e/ou aceleracdo e a
regido de raios—X duros foi estudada por Aschwanden em uma série de artigos (e.g.,
Aschwanden et al., 1995; Aschwanden et a., 1997; Aschwanden, 1998; e suas referéncias)
como sendo devido ao tempo de véo das particulas da aceleracdo a precipitacdo. Portanto,
observacOes relacionando raios—X duros e pulsos em microondas foram importantes para

obter o espectro de injec&o e sua localizagdo em uma explosdo solar.
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Recentemente, Lee e Gary (2000) modelaram um aprisonamento magnético nao
homogéneo de elétrons de dtas energias com a finalidade de verificar a influéncia do
aprisionamento e injecéo na evolugdo destes elétrons. Obtiveram com isso que a estrutura
do campo magnético e as correspondentes variagbes espectrais eram conseqiiéncias das
diferentes propriedades do aprisionamento ao inveés das diferentes propriedades da injegdo
das particulas. Devido a fata de uma resolucdo espectra e espacial adequada néo
conseguiram dizer se o processo dominante para determinar o coeficiente de difusdo de

angulo de passo € o das colisdes Coulombianas.

3.2 Aprisionamento e Precipitacdo

Para modelar o aprisionamento seguido de precipitacdo, podemos resolver a equacdo de
Fokker-Planck (e.g. Leach e Petrosian, 1981; Lu e Petrosian, 1988; Hamilton et a., 1990)
para um ambiente que se define durante a explosdo solar, mas a solucdo é geralmente
numérica. Alternativamente, podemos explorar diretamente a dindmica das emissdes

geradas pelas particulas que evidenciem um e outro ambiente.

E comumente aceito que a emissio em microondas € produzida pelo processo
girossincrotronico dos elétrons levemente relativisticos, aprisionados na coroa, a0 passo
gue as emissfes em raios-X duros sdo radiages bremsstrahlung dos elétrons energéticos
aprisionados e/ou precipitados nas regides mais baixas e densas proximas aos pés dos
arcos. Ressaltamos que este € o cen&io o0 qual pretendemos explorar, incluindo a
contribuicdo dos el étrons em precipitacdo na emissdo em microondas.

E importante adaptar as mudancas para 0 modelo considerando a emisso acumulada dos
elétrons sobre as multiplas oscilagbes do aprisionamento. Por outro lado, sabemos que o
espectro em microondas é sensivel ao angulo de passo (angulo entre o vetor velocidade da
particula e o vetor campo magnético do arco), portanto o tratamento explicito da
dependéncia do angulo de passo tem sido levado em consideracdo na resolucdo da equagéo
de Fokker-Planck (e.g., Lee e Gary, 2000). E ainda, os modelos baseados somente em
dados de raios-X duros podem estar restritos ao intervalo de energia dos e étrons limitados

pelas bandas de energia dos detectores dos experimentos.
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Porém, devemos recordar que a energia dos elétrons que contribuem para a emissdo em
microondas pode ser de dezenas de “keV” até alguns “MeV’, acancando o regime
relativistico até mesmo para freqiéncias proximas a um 1GHz, dependendo do campo
magnético ambiente. E necessario, assim, para uma soluco adequada do aprisionamento
mais precipitacao, incluir a difusdo do angulo de passo e a perda de energia devido ao
Bremsstrahlung e€/ou interacdes particulas-ondas validas para os regimes néo relativistico e
completamente relativistico. Pouco tem sido dito sobre a distribui¢do em angulo de passo e
dainjecdo inicial de particulas resultando quase sempre em grandezas que s&0 Suposi ¢oes

iniciais para a solucéo do problema.

Assim, a solucéo da equagdo de Fokker-Planck tem sido obtida com um grande nimero de
suposicoes e aproximagdes que em geral limitam os resultados somente aos eventos em
estudo. Neste trabalho nés estamos procurando extrair a evolugdo temporal da distribuigdo
de elétrons diretamente através da emissdo, em regime opticamente fino, em microondas

dos elétrons em precipitacdo e no aprisionamento.

3.2.1 Modelos de Explosdes

Os model os de explosdes em raios-X e microondas podem ser classificados de uma forma

qualitativa (reunindo as interpretagcdes mais comuns na literatura), da seguinte forma:

Modelo de alvo espesso para raios-X duros e emissao em microondas de jatos de el étrons

em precipitacdo: as radiagdes sdo geradas em regides onde a densidade ambiente cresce

rapidamente até valores maiores ou iguais a 102 cmi 3, sendo que os elétrons perdem quase
toda sua energia em poucas colisdes com os ions do ambiente (na emissdo de raios-X),
sendo termalizados na fonte emissora por este processo. A emissao girossincrotronica,
neste caso, seria proveniente dos elétrons ndo térmicos durante todo o trgeto de
precipitacdo. Assim, modificacbes no espectro dos elétrons devem ser consideradas
(Takakurae Kai, 1966).

Um importante atrativo deste modelo € que os el étrons sio injetados e acelerados em uma

regido densa dentro da cromosfera, onde 0 aquecimento dessa camada pode ocorrer em
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associacdo aos raios-X moles, ao ultravioleta extremo (EUV) e as emissbes em Optica
Estamos desconsiderando a emissdo dos elétrons aprisionados para comentéa-la em uma
classificagdo a seguir.

Modelo de alvo fino para raios-X duros e emissdo em microondas dos jatos de el étrons em

ascensdo continua: neste caso, as emissdes em raios-X sdo caracteristicas de regides de

baixa densidade (<10'° cm™), onde n&o ocorre mudanca significativa no espectro dos
elétrons injetados no avo, pois os elétrons em propagacdo perdem somente uma peguena
parte de sua energia a0 atravessar a regido fonte na coroa. Uma das principas
contribuicbes para este modelo aconteceu quando se verificou emissdo significativa a
grandes alturas de explosdes atras do limbo (e.g. Roy e Datlowe, 1975). E um cenério que
evidencia uma proposta de injecdo continua de elétrons por toda a duragdo da exploséo

solar. Novamente, a emissdo em microondas se daria de forma similar ao caso anterior.

Modelo de Aprisionamento: envolve elétrons energéticos confinados em “garrafas

magnéticas’ (ou “armadilhas magnéticas’). Este modelo considera a associacdo entre
raios-X duros e explosdes em microondas (Takakura e Kai, 1966), relacionando a
distribuicdo de elétrons na mesma armadilha magnética. Foi usado para explicar as
variacOes quase-periddicas no espectro em raios-X em termos da oscilagdo dos elétrons do
topo aos pés e depois retornando ao topo, na armadilha magnética (Melrose e Brown,
1976). Neste modelo a emissdo em microondas € sempre associada as particulas

aprisionadas.

Enfatizamos que esta classificagdo ndo € imutavel e que, de fato, as classificagbes com
maiores possibilidades de emprego séo aquelas apresentadas em separado para raios-X e
microondas e, portanto o que acabamos de apresentar € uma sugestdo combinada com o

gue temos na literatura.

3.2.2 Variagdo do Modelo: “ Aprisionamento mais Pr ecipitacéo”

Melrose e Brown (1976) consideraram ainda um modelo de “aprisonamento mais

precipitacdo”, onde foi suposto que os elétrons aprisionados praticamente ndo perdem
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energia dentro da armadilha magnética (“topo” do arco magnético), antes de precipitarem

na baixa cromosfera.

A precipitaco é o resultado do espalhamento dos elétrons dentro do chamado “cone de

perdas’, sendo este espalhamento descrito em termos da difusdo do angulo de passo
(“pitch angle”). O cone de perdas é o intervalo de éngulo de passo (a1) que corresponde ao
ponto de espel hamento magnético abaixo da camada de precipitacdo. O angulo ag do cone

de perdas é dado por:

ap = arcsen (Bo / Bp)*? (3.1)

onde : Bp éainducdo magnética no topo da armadilha magnética (onde a inducéo €
minima),

e By, € a indugdo magnética na camada de precipitacao.

Sea; <&, as particulas “entram” no cone de perdas, ou sgja, se alinham o suficiente para
atingir as regifes mais densas proximas aos pés do arco magnético e precipitam (néo
retornam). Somente as particulas com altos valores de angulo de passo, ou sgja, as que tém
um angulo de passo maior que o angulo do cone de perdas a; > ag , € que oscilam de volta

alcancando o outro pé do arco magnético.

Elétrons de diferentes energias tém diferentes camadas de precipitacéo, onde B, e ag S0
funcbes da energia. Mas esta dependéncia é fraca porque a escala de altura do campo

magnético é grande comparada a escala de altura da densidade.
3.2.2.1 Tempos Car acteristicos para o Aprisionamento e Precipitacdo.
A dinamica das particulas injetadas e/ou aceleradas em uma explosdo solar depende da

eficiéncia com que elas interagem com 0 campo magnético, ou com as particulas do

plasma ambiente, ou também da interacdo com ondas (“Whistlers, Langmuir ou Alfvén”).
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Assim a quantidade de radiacdo emitida pelas particulas dentro da armadilha magnética
depende da fonte de energia no processo de aceleracdo e do tempo de aprisionamento. Em
contrapartida a quantidade de radiacdo produzida por elétrons que escapam do
aprisionamento, ou melhor, por elétrons que precipitam dentro do cone de perdas em
direcéo a baixa cromosfera, depende do chamado tempo de precipitacéo (ou tempo de voo
do elétron, e.g., Aschwanden et al., 1997).

As escalas temporais importantes no modelo de aprisionamento mais precipitacdo sdo o
tempo de deflexdo colisional (que poderia também ser difusivo com ondas) e o tempo de

vOO0 dos elétrons as quais explicaremos a seguir.

Utilizando a definicéo (e.g., Melrose e Brown, 1976; Bespalov et a., 1987; Aschwanden et
a., 1997; Sturrock, 1994) das seguintes grandezas temporais, temos:

— Tempo de Aprisionamento: € o tempo médio que uma particula aprisionada no topo do

arco magnético, oscilando de um ponto de espelhamento a outro, leva para mudar 0 seu
angulo original o suficiente para que entre no cone de perdas tendo como consequéncia a

precipitacdo em direcdo aos pés do arco magnético.

— Tempo de Deflexdo Colisional: € o tempo médio que uma particula que sai da regido de

injecdo e/ou aceleracdo, leva para modificar a sua diregdo num angulo de 90° através de

colisdes Coulombianas.

— Tempo de Precipitacéo (tempo de v6o): é o tempo que a particula leva para sair da regido

de injecéo e/ou aceleracdo e precipitar diretamente na baixa cromosfera. 1sto ocorre devido
a particula ter sido injetada com um angulo de passo menor que o angulo do cone de
perdas. No caso particular onde o angulo de passo é a= 0° temos o chamado “Tempo de

~_y

uma oscilacdo” (ou de um salto), que € o menor valor de tempo de precipitagéo.

Estes tempos de aprisionamento e precipitacdo estdo relacionados com os chamados
limites de fraca e forte difusdo com que o angulo de passo muda durante uma explosdo

solar. O regime de fraca difusdo € aquele onde poucas particulas precipitam, ou sgja, a
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maioria das particulas estdo aprisionadas e consegiientemente o cone de perdas esta quase
sempre vazio. Neste caso, 0 tempo de deflexdo colisional Coulombiano € considerado o
limite superior para o tempo de aprisionamento.

tapris £ ldefledio (3.2

O regime de forte difusdo € aguele onde muitas particulas precipitam com poucas
particulas sendo refletidas para o topo, ou sgja, temos um cone de perdas quase sempre
cheio sendo o aprisionamento rapidamente esvaziado. Neste caso temos o limite inferior do
tempo de aprisionamento.

2.t

precipitacao
— (33
aO

tapris
Podemos dizer entdo, que existe um intervalo para o tempo de aprisionamento o qual deve

ser levado em consideracéo:

2.t

L pr:g)itagao < laris £ loeflewo (34)

0
O tempo de deflexé@o colisional é o limite superior do tempo de aprisionamento quando a
difusdo acontece num regime muito ténue de difusdo. Quando o tempo de aprisionamento
€ muito baixo, proximo do tempo de v6o a difusdo acontece num regime muito forte. Pode
se ter, inclusive, um regime muito mais forte de difusdo que € muito pouco tratado na
literatura, quando o tempo de aprisionamento é menor que o proprio tempo de voo da
particula (Bespalov et al., 1987).

Utilizando o tempo de precipitacdo e o tempo de deflexdo como dado por Aschwanden
et.al. (1998), temos neste caso, que 0 tempo de precipitacdo pode ser considerado como
sendo a razd@o entre a distancia (L) percorrida pela particula da regido de injecdo e/ou

aceleracdo até os pés do arco magnético, e a componente paralela as linhas de campo

magnético do vetor velocidade (v . cos a;) com que a particula percorre esta disténcia (L).
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Devemos lembrar que para ocorrer a precipitacdo, o angulo de passo a; deve ser menor
gue o angulo do cone de perdas (@1 < ap), € propondo que hajam apenas deflexdes por

colisdes Coulombianas, temos:

L
L = = 35
tpremp v.(cosa,) (39

onde a velocidade ser&: v =c.\/1- (1+£2)'2 (3.6)
m.C
H — NO .
No caso particular onde a;= 0" : tprecip. = Uy osdil . = " (3.7

%
O tempo de deflexdo colisional édado por: {408, = 095.10° .(Enﬂ) . (;—OL (3.8
e n

onde « INnL"éo logaritmo de Coulomb, que normamente para as condicbes de

temperatura e densidade de uma explosdo solar esté no intervalo de 20 — 23. Adotaremos

aqui, INL=20.

Podemos estimar um intervalo tedrico para os tempos de precipitacdo e aprisionamento
utilizando os valores encontrados na literatura (e.g., De Jager, 1979; Aschwanden et a.,
1996; Bespalov et a., 1987), tais como:

a) aregido de injecdo e/ou aceleracdo geralmente € posicionada proxima ao topo do arco
magnético, L = 10° cm;

b) supor que a precipitacdo seja direta, sendo o angulo de passo a; = 0%

c) supor um intervalo do angulo do cone de perdas (ap) entre 10°— 60°;

d) considerara que a maior parte da populacéo eletronica estgja na faixa de energia (E) de
100-500 kev;

e) intervalo para a densidade eletrdnica do meio (ne) seja, 108 — 10'° cm™.
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Assim, utilizando as Equacbes 3.5 a 3.8, podemos estimar um intervalo tedrico para 0s
tempos de aprisionamento e precipitacdo, que dentro desta faixa de energia e de densidade
descrita acima, ficam aproximadamente iguais a

— Tempo de precipitacao: 0,04s < lyep < 01s (3.9

— Tempo de aprisionamento:

no limite superior (fracadifusdo): 10s < lgefiedo < 180 min (3.10
2.1 precipitacao
no limite inferior (forte difuséo): 01s < 3—2 <4s (3.11)
0
Portanto, nos casos extremos temos: 01s < tayis < 180min (312

Assim, com os intervalos 3.9 e 3.12, temos uma no¢d do comportamento temporal
esperado das duas populacbes de elétrons aprisionados e em precipitacdo, e com iSso
poderemos construir 0 Nosso algoritmo para a separacéo da emissdo destas popul agdes
(Capitulo 4). Porém, ndo podemos esquecer que alguns parametros como a densidade
eletronica e a configuragdo do campo magnético também sdo muito importantes neste tipo
de modelo, pois além de influenciar na emissdo girossincrotrénica (0 campo magnético é
mais intenso nas regides dos pés comparado ao topo do arco), a configuragdo determina o

tamanho do cone de perdas e a consequiente taxa de precipitacdo dos elétrons.

3.2.3 Evolucdo Temporal do Espectro de Energia

A evolucdo tempora do espectro de energia dos elétrons confinados em uma armadilha

magnética na coroa solar é determinada por trés efeitos:

1) Injecdo de elétrons na armadilha por unidade de tempo, Q(E,t) (funcdo de injecéo).
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2) Perda de energia dos elétrons devido as interagbes Coulombianas com elétrons

térmicos do ambiente.
3) Perda de éétrons da armadilha devido a precipitacdo dentro de uma densa regido

onde um elétron perde energia ao atravessar uma certa altura (a chamada “ camada

de precipitacéo”).

Uma maneira apropriada de descrever a funcdo de distribuicdo em energia f (gngst) dos
elétrons injetados dentro de um arco magnético, e evoluindo no espaco de fase devido as
interagdes com particulas e ondas, é através de uma aproximacdo da equacado de Fokker-
Planck.

Utilizando a notacdo de Hamilton et a. (1990) e as consideracoes feitas por Lee e Gary
(2000), a equacao de Fokker-Planck pode ser escrita na seguinte forma:

)

T _ T 1 m,. 1 .1 T
)+ﬂm(DEmﬂE)+Q(g,ms,t)

' T .. 1 1 1
L =-mib—-—(mf)-—(Ef)+—(D +—(DEg—)+— (Dgm—
- s ﬂm(m ) ﬂE( ) ﬂm( mn—“) ﬂE( EEﬂE) TE( Em,"m

(3.13)

onde: t éotempo;

S éadistanciado pice até uma porcado qualquer nafonte;

g €o fator deLorentz;

E ¢é a energia cinética da particula, E = g -1 (expressa em unidades de
mc®=511 keV);

E éataxade perda de energia;

€ razéo entre a velocidade da particula “v” e a velocidade da luz “c”,
(b= vlc);

m  é 0 cosseno do angulo de passo dos elétrons (M= cos a,);

Drm € 0 coeficiente de difusdo do angulo de passo devido somente as colisdes

Coulombianas;
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Dee € o coeficiente de difusdo do angulo de passo devido as ondas de Alfvéen e

Langmuir;

Dem € o coeficiente de difusdo do angulo de passo devido somente as ondas

Alfvén;

m éataxade mudanca do angulo de passo médio dos elétrons, e inclui ambos o

espel hamento magnético m3 e acolisdo Coulombiana mc ;

Q(g,ms,t) éafuncdo deinjecéo de elétrons.

O termo do lado esquerdo da egquagdo representa a evolucéo temporal da distribuicéo de
elétrons. O primeiro termo do lado direito representa a evolucdo espacial da distribuicéo; o
segundo termo o espelhamento das particulas como conseqliéncia da convergéncia das
linhas de campo magnético; o terceiro termo a perda (ou dissipacdo) de energia dos
elétrons injetados; os termos com os coeficientes de difusdo representam as difusdes do
angulo de passo do feixe de elétrons devido as influéncias das colisdes Coulombianas e as
ondas de Alfvén e de Langmuir, e por ultimo a funcdo de injecdo de elétrons na armadilha
magnética.

Foram utilizados, na literatura, varios métodos numéricos para resolver a Equacéo 3.13 e
modelar o aprisionamento de particulas, entre eles podemos citar os de Leach e Petrosian
(1981), MacKinnon (1986), Lu e Petrosian (1988), Hamilton et al. (1990). Recentemente,
porém, Lee e Gary (2000) apresentaram uma solucdo numérica da equacdo de Fokker-
Planck para microondas considerando um caso mais geral de feixe de injecdo dos elétrons

em um arco magnético ndo homogéneo.

Como j& foi dito anteriormente, ndo pretendemos resolver agui a Equagdo 3.13, mas a
nossa idéia é de contribuir de alguma forma na compreensdo dos termos que envolvem os
coeficientes de difusdo de angulo de passo. Por exemplo, como veremos no Capitulo 4, a
nossa andise indicou uma fracdo de particulas em precipitacdo compativel com o regime

de fraca difusdo de angulo de passo sendo 0 processo dominante o das colisdes
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coulombianas. Assim, de acordo com a Tabela 2 de Hamilton et a. (1990), os coeficientes

de difusdo ficam:

2
_4pn.crg fnL (1- )

: Dgg»0 e Dgnp0 (314)

sendo, “ro” 0 raio cléssico do elétron ( €/mc? que é ~3.102 cm) e os demais pardmetros
dados anteriormente.

Portanto, como podemos ver, temos uma simplificacdo na Equagdo 3.13 se considerarmos
0 processo das colisdes coulombianas, porém resta ainda conhecer como varia 0 angulo de

passo uma vez que ele é dependente da variacdo do campo magnético.

Os métodos numéricos desenvolvidos para a solucdo da equacdo de Fokker-Planck,
requerem uma grande eficiéncia em computagdo, uma vez que devem procurar um grupo
de multiplos par@metros que melhor se gjuste aos dados observacionais. Quase sempre séo
necessarias simplificagdes (e.g Lu e Petrosian, 1988; Lee e Gary, 2000) que se restringem

a andlise de algumas explosdes.
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CAPITULO 4

ANALISE DOS DADOS OBSERVACIONAIS

41 Levantamento de Dados

Para esta andlise, foi utilizado o banco de dados do Nobeyama Radio Observatory (NRO),
que tem a disposicdo uma grande quantidade de dados com boa resolucdo tempora
simultaneamente com uma moderada resolucdo espectral. Limitaremos a andlise a um
conjunto de 130 eventos ocorridos no periodo de margo de 1998 a dezembro de 2000 e
observados nas frequéncias de 1, 2, 3,8, 9,4, 17, 35 e 80 GHz com resolucéo temporal
de0,1s

No Apéndice A sdo dadas algumas informagfes a respeito dos 130 eventos que foram
analisados. Entre elas estdo as datas dos eventos, a regido ativa classificada pelo NOAA, a
posicdo heliografica, a intensidade do evento segundo o GOES, o instante de pico da
freqiéncia de observacdo de maximo fluxo, a duracdo do evento, a frequéncia de
observacdo maxima e a densidade de fluxo de pico méximo. Neste Apéndice temos
também arelacdo entre a classificagcdo numérica que utilizaremos aqui e a sua classificacdo
junto a0 Nobeyama Radio Observatory (NRO). Devemos observar que deste pacote de
eventos adquiridos, 30 apresentaram problemas do tipo interrupcdo do sinal observado,
ruido muito intenso e frequiéncias de observacéo faltando (o que ndo tornava confidvel o
gjuste espectral), assm esses eve ntos foram desconsiderados de nossa anélise e passaremos

a partir de agora somente a nos referir aos 100 eventos estudados.

4.2 Metodologia da Andlise dos Dados

Em nosso estudo analisaremos apenas o evento tipo “Explosdo Solar”, ou sga, aquele
sibito aumento da densidade de fluxo de energia num pequeno intervalo de tempo
localizado nas regides ativas solares, com um posterior relaxamento desta energia voltando

a emissdo anterior ao evento. Assim, dado um fluxo de radiagdo observado propomos que
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€le sgja uma composicao da emissao dos el étrons aprisionados mais a emissao dos el étrons
precipitantes, conforme sugere a idéia de um modelo de aprisionamento mais preci pitacéo.
Em nossa andlise faremos a separacdo destas duas componentes de emisséo (a gradual e a

de estruturas répidas).

Para a separacéo destas componentes de emissdo consideraremos que as escalas de tempo
caracteristicas das mesmas sgjam diferentes como procuramos mostrar no capitulo anterior.
A emissdo em raios-X duros € predominantemente interpretada como sendo a emissdo dos
elétrons ndotérmicos colidindo em avo espesso (Brown, 1971). As estruturas temporais
caracteristicas observadas em raios—X duros sdo variacdes temporais menores ou da ordem
de um segundo (Kiplinger et a., 1983; Aschwanden et al., 1995). Portanto, podemos
associar a componente répida aos elétrons em precipitacdo (como discutiremos na Secéo
421).

Apbs a separacdo das componentes de emissdo o levantamento espectral das duas partes
serd feito e assm poderemos verificar 0 comportamento da emissdo girossincrotronica
tanto da parte aprisionada quanto da parte que precipitou, e ainda explorar as intensidades

e anisotropia dos campos magnéticos caracteristicos de cada regido emissora.

4.2.1 Separacao das Componentes. Filtragem tipo “Média Corrida”

A metodologia da separacdo das componentes gradua e de estruturas rapidas basicamente
consiste em separar as escaas de tempo caracteristicas da emissdo gradua das escalas da
emissdo impulsiva devido ao répido transito das particulas em precipitacdo. Este valor
caracteristico seré chamado de “Tempo de Corte”.

Codgta et d. (1990) analisaram trés métodos para a retirada da componente gradua dos
perfis temporais numa explosdo solar: subtracdo usando a técnica da “Média Corrida’,
subtracdo das componentes de baixa frequéncia do espectro com o “Filtro de Fourier”, e o
filtro da componente gradual através da “Derivada Segunda’ em relagdo ao tempo. O

problema maior destas técnicas de separacdo reside na impossibilidade da recuperacéo
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completa dos maximos de emissdo antes da composicdo aditiva, podendo ocorrer um
deslocamento temporal dos picos impulsivos em relagdo a funcdo original. A conclusdo
obtida por Costa et al. (1990), foi que a “Média Corrida’ é a que produz os melhores
resultados apds a subtracéo da componente gradual do evento original, produzindo atrasos
despreziveis em comparagdo com a componente rgpida. Por outro lado, com a “derivada
segunda” acaba ocorrendo uma amplificacdo do ruido do sina original, o que ndo é
interessante numa andlise de sinais de pequena intensidade; e o “Filtro de Fourier” tem um
aumento do deslocamento relativo dependendo da composicéo aditiva do sinal do evento

(por exemplo, componente gradual linear mais componente rapida senoidal).

Aschwanden em uma série de artigos (e.g., Aschwanden et a., 1995; Aschwanden, 1998 e
suas referéncias) utilizou o “Filtro de Fourier” com o objetivo de determinar a regido de
aceleracdo e/ou injecdo dos elétrons durante uma explosdo solar, através das diferencas
entre os “tempos de v6o” dos elétrons da regido de aceleracéo até atingir os “pés’ do arco

magnético.

NO nosso caso, como 0 objetivo € andlisar 0s espectros das componentes gradua e de
estruturas rdpidas num determinado instante do evento, ndo0 queremos que ocaram
deslocamentos em relacéo ao tempo destas componentes, pois caso isto aconteca estaremos
comparando as atividades das componentes, que ocorreram durante o evento, em instantes
temporais diferentes dos instantes dos méaximos originais. Assim, o filtro que utilizaremos
em nossa andise serd 0 da “Média Corrida’, com ligeira variagdo do agoritmo origina da
forma como foi utilizada por Raulin et a. (1991), cujo fluxograma apresentamos no
Apéndice B.

Este programa computacional que calcula a “Média Corrida” (Raulin et a., 1991), se
comporta como um filtro tipo “passa-baixa’ com a aplicagcdo da média-corrida, ou sgja,
deixa passar as componentes de baixas freqiéncias, eliminando as componentes de altas

freqUéncias.

Matematicamente a funcéo da “Média Corrida’ € obtida pela expressao:
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J%

f(Xj)=m-_ a a(%) (4.2)
1=]- %
Graficamente esta funcéo f(x;) € um arranjo “suavizado” resultando numa curva gque passa
no meio da furgdo original tornando a componente rapida (arranjo original menos o
arranjo suavizado) num fluxo negativo em parte da amostra. O programa utilizado aqui
(Raulin et al., 1991) realiza diversas iteracOes e comparacdes de tal forma a fazer com que
acurvadafuncdo “suavizadd’ passe 0 mais proximo possivel dos pontos minimos do fluxo
de emissdo de um evento, definindo assim a curva de luz chamada de “componente
gradual”. A razdo do agoritmo modificado é a de condicionar que o fluxo observado sgja

uma composicao de dois sinais positivos.

Fazendo a subtracdo da emissdo total desta componente gradual, temos a curva de luz da
chamada “componente de estruturas répidas’. A componente gradual estéd associada aos
elétrons aprisionados enquanto que a componente das estruturas rdpidas esta associada aos

el étrons em precipitagao.

Para verificar as caracteristicas deste filtro, foi feita uma simulacdo numérica onde um
evento é gerado artificiamente. A componente gradua neste caso sera uma fungdo bem
comportada representada na Figura 4.1(a) por uma funcdo seno de meio periodo

T/2 = 360 amostras e fasej = @ (largura a meia poténciaigual a 240 pontos).

A componente das estruturas rdpidas serd uma funcdo com varias oscilactes representadas
na Figura 4.1 (b) através de uma somatéria de funcbes seno com periodos e fases
diferentes cujo periodo mais lento sera de 30 amostras. Na Figura 4.1 (¢) temos o evento
simulado que é a soma das componentes gradual e estruturas rapidas, ou sgja, € o resultado

da soma das fungdes mateméticas das Figuras 4.1 (@) e (b).
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FIGURA 4.1 — Evento simulado de uma explosdo solar. As colunas (a), (b) e (),
representam respectivamente a componente gradual, estruturas rapidas e
soma das componentes gradual e estruturas rapidas.

Assm, o sinal smulado da Figura 4.1 (c) ser& utilizado para exemplificar um dos testes
que fizemos com o programa do filtro da “Média Corrida’. Ele sera considerado como o
sina de entrada para a rotina de filtro, que fard a média corrida obtendo a componente
gradual, e em seguida obtera a componente das estruturas rapidas fazendo a subtragdo do

sina de entrada com a componente gradual .

Resumindo, o programa do filtro da “Média Corrida’ deverd ser capaz de fazer 0 processo
inverso do obtido pelas Figuras 4.1, ou sgja, o fluxo simulado da Figura 4.1 (c) sera a
entrada utilizada pelo programa para que sga produzida a Figura 41 (a) e
consequientemente faremos a subtracdo para obter a Figura 4.1 (b). O programa tem como
parametro de entrada, dt (tempo de corte), que é o niUmero de amostras de um evento com

o qua éfeito o clculo da“Média Corrida’.

Como o evento foi simulado com um total de 360 amostras, variamos o vaor do tempo de

corte (dt) num intervalo de 2 a 70 amostras e verificamos o quanto isto modifica o sinal na

67



saida. Nas Figuras 4.2 (a), (b), (c), (d), (e) e (f), temos uma amostra de alguns destes
resultados, lembrando que eles devemn ser comparados com os graficos da Figura 4.1.

Podemos notar pela Figura 4.2, que o nimero de pontos dt (ou tempo de corte) utilizados
no cdculo da média corrida influencia no perfil temporal do sinal de saida das duas
componentes. Vemos nas Figuras 4.2 (a), (b) e (f), que as componentes graduais sofrem
deformagdes na sua forma gréfica. Podemos notar também que as componentes das
estruturas rdpidas apresentam aguns valores negativos. Estes valores de amplitude
negativa aparecem porque o agoritmo da média corrida modificada ndo é uma solucdo
exata da composicao aditiva e apresenta erros pequenos principalmente nas estruturas
muito répidas. Porém, isto ndo invalida a nossa andlise, pois 0s maiores valores de erros
ocorrem préximos aos extremos da funcdo matemética simulada, onde a amplitude é muito
baixa. Isto é um indicativo de que quando tivermos um caso rea (fluxo ndo simulado), ndo
devemos fazer o levantamento espectral em regides onde a densidade de fluxo observada é
muito baixa, pois envolveria altos vaores de erros na separacdo das componentes gradual e
de estruturas rdpidas. Na prética, entretanto, isto ja seria feito, pois a relagdo sinal/ruido
(S/R) nestas regifes € muito baixa e as informagdes obtidas ndo seriam confiaveis. Por
iss0, € importante determinar um valor (ou um intervalo) de “tempo de corte” para que
minimizem os erros. Pela simulacdo numérica conseguimos determinar um intervalo para o
tempo de corte com um erro menor ou aproximadamente igual a 20%. Este intervalo em
termos da amodtra foi, 27 £ dt £ 70. Em termos das escalas originais da simulacéo
podemos dizer que a separacdo é bem realizada a partir do menor periodo da componente
rapida (30 amostras) até aproximadamente um terco da escala de tempo da componente
gradual (~80 amostras) onde a amplitude da componente rgpida fica estabilizada. Assim,
escolhemos como ideal 0 nimero de pontos na média onde a amplitude é componente
rapida estabiliza o crescimento.
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indicados em cada gréfico.
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Para o calculo do erro relativo percentual das componentes gradual e de estruturas rapidas
utilizamos as Equagdes 4.2 e 4.3, respectivamente. Na Equacdo 4.2, o erro da componente
gradual foi normalizado em relacdo a0 maximo do evento simuladb, porém na Equacéo 4.3
0 erro da componente das estruturas rapidas foi normalizado em relagdo a uma média das
200 amostras centrais do evento simulado, isto porgque esta componente € uma composi Gao
de varias fungdes oscilando e que apresentam varios pontos de maximo. Os erros médios
encontrados foram, para a componente gradual de ~5%, e para a componente de estruturas

rapidas de ~9%, para o caso do vaor dt=39.

_| Fluxogradual smulado ~ Fluxogradual ap6s o filtro

- o = .100 % 4.2
gradual (%) | Méaximo do Fluxogradual simulado 2

E (%) :| FlUXOuy rapida.smulada = F1UXOeq rapida apés o filtro| 100 % 43)
est.rép | Média de200 pontos do FIUXO ,4pida. smulada | ' '

Portanto, precisamos primeiramente determinar um intervalo de “tempo de corte” para a
aplicacdo deste filtro (tipo “Média Corrida’) em um evento rea e a partir deste estimar o
tempo caracteristico do evento. A principio, dt podera ser o vaor médio deste intervalo,

mas esta € uma medida que deve ser analisada individualmente, evento a evento.

4.2.2 Procedimento para obter o Tempo de Corte

O tempo de corte (dt) € um vaor caracteristico para cada evento, portanto deve ser obtido
individualmente. A principio, podemos considerar alguns valores de tempos caracteristicos
analisados na literatura, tanto na expectativa tedrica das escalas de aprisionamento quanto
nas determinagdes inferidas nos modelos de aprisionamento e precipitagdo, ou ainda nas
escalas de tempo de emissdes puramente associadas a precipitacdo tais como 0s raios-X

duros.
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Vamos, primeiramente, obter um intervalo de tempo que sgja generaizado para todos os
eventos tendo como base estes valores de tempos de aprisionamento e de precipitacéo e

posteriormente particularizar o tempo de corte (dt) para cada evento.

Como jafoi dito no Item 3.2.2.1, os intervalos esperados para os tempos de precipitagdo e

aprisionamento, Equacdes 3.9 e 3.12, sdo aproximadamente iguais a
004s < lygip< 01ls e 01s < s < 180min,

Mas em trabalhos como o de Kiplinger et al. (1983) e Kiplinger et al. (1984), as estruturas
de caracteristica rdpida em raios—X duros continham variacOes temporais menores ou da
ordem de um segundo. Além disso, as variagdes espectrais destas estruturas temporais
rapidas em raios-X podem ser interpretadas como sendo uma emissdo de elétrons néo-
térmicos atravessando 0 arco magnético e indo direto para 0s pés apOs uma injecdo
instantanea, ou sgja, podemos dizer que o tempo de precipitacdo neste caso pode ser

considerado como sendo:
tprecip £1s

Por outro lado, no trabaho de Aschwanden (1995), onde foi utilizado o filtro de Fourier
em um estudo estatistico com 640 eventos, as escalas de tempo da componente de variagcdo
lenta foram separados das componentes de estruturas finas em raios—X duros, chegando a
um intervalo de:

0,35<lyeip < 30s

Assim, adotaremos como limite inferior para o tempo de corte do filtro dez amostras, ou
sgja, um segundo, pois a resolucéo tempora dos dados observados € de 0,1 s, a saber:

teore 3 1S (limite inferior)
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Em relacdo ao limite superior do tempo de corte, isto dependerd do tempo de
aprisionamento que iremos considerar, pois como vimos acima, o valor eorico esperado

3
numa difuséo por colisdes coulombianas € muito amplo devido ao fato de tapris M ( e )
ne

quando utilizamos para 0 seu cdlculo afaixa de energia e densidade dadano Item 3.2.2.1 .

Assim, a principio poderemos limitar o tempo de corte superior utilizando o valor minimo
como sendo o do tempo de aprisionamento tedrico para o limite de fraca difusdo (Equagéo
3.11), ou sga

teore£10 s (limite superior)

Iniciaremos entdo a separacdo das componentes gradua e de estrutura rapida utilizando o

intervalo de tempo de corte de:

1s< tye < 10s (4.4)

O intervalo para o tempo de corte dado pela Equacdo 4.4 serd a nossa referéncia inicia
para obtermos o tempo de corte de cada evento, podendo ter uma pequena variagdo neste

intervalo quando analisarmos caso a caso.

A Figura 4.3 mostra como exemplo o evento i 95 em cinco tempos de corte nas
fregUéncias de observacdo de maxima emissdo de 9,4, 17 e 35 GHz, sendo que em cada
uma delas temos as trés curvas de luz: em vermelho estéd a componente gradual, em laranja
a componente das estruturas rdpidas, e em preto o evento total (observado pelo NRO).
Nesta figura (e nas préximas) a densidade de fluxo esta na “ unidade de fluxo solar (SFU)”

onde 1sFU =102 WV _
m? Hz
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Como podemos ver, conforme aumentamos o tempo de corte a densidade de fluxo da
componente das estruturas rapidas também aumenta cessando este crescimento em 4 s para
este evento. Além disso, de acordo com Correia e Kaufmann (1987), as estruturas répidas
nos eventos tém uma amplitude relativa de aproximadamente 1 a 50% da densidade de
fluxo tota na faixa de freqiéncia de 5 — 100 GHz, e portanto verificamos também se

obtemos um relagdo dentro deste intervalo antes de validar a separacéo.

A Tabela 4.1 contém a relagdo dos eventos e 0s seus tempos de corte obtidos com o filtro
tipo “Média Corrida”. Porém, nesta tabela sO estdo relacionados 0s eventos com os quais
nos obtivemos um bom guste espectral das componentes gradual e de estrutura rapida e
que conseglientemente foram utilizados no estudo do campo magnético de uma explosdo

solar, conforme serd descrito no Item 4.2.4.

Podemos verificar que os tempos de corte dados na Tabela 4.1 ficaram de acordo com 0
intervalo adotado na Equacdo 4.4, com excegdo para os eventos n* 49, 53 e 66, que
ficaram com um vaor de tempo de corte um pouco abaixo ou acima da Equacdo 4.4, mas
os vaores encontrados para estes casos cor respondem ao ponto onde as respectivas
componentes de estrutura rapida das freqléncias proximas a0 maximo da emisséo

atingiram o valor da densidade de fluxo » 40% da densidade de fluxo total.

73



[ers. de Fluse [SFU)

Oens. de Fluka {SFLY

Duna. d& Fluxs (SFU) Oens. ce Fuss {SFU

e dn Fluse [SFUY

Freqodncio = 9.4 GHz , ch = 3

EQOE o 3
corte = 1.0 5
500 E 3
Ao
300
00 E
103 E 4
o uy f
237 02:38 0339 0240 0241 0342 02A3
Tarrdd Urivirdsl {hhemd
Freqd#ncia = 9.4 GHz , ch = ]
- - - . ._
Tcorte = 2.0 5
SoaE
400
smf
20E
106 E
0 S 2 RN T 2B TR R e A S
02:37 09:38 0F:39 0240 DR41 0342 0F-42
Tempa Univarsal (hcmm)
Fregogncio = 9.4 GHz , ch = 3
R e R R e
500
Teorte = 3.0 5
o0 F E
oo F 3
MoE -
20 J 3
in0F fj E
1] i .k R b A -
0F37 02:38 03:30 0Fa0 0241 0243 043
Tempa Uniwersal {hhimm)
Freqhéncio = 8.4 GHz , ch = 3
0O E
Tearte = 4.0 %
soaf 3
4paf E
h14v] 3 ] E
200 F J 1
ipaE i E
i rl "
[x] i g, e o
02:37 D258 02:%9 0Z:A0 D41 0242 Qa3
Tampa Univaraal (Fh:rmm)
Frl:-qiléﬁl.'iu = D4 0GCHz ,ch =3
GO0 E 3
Tocorta = 50 8
qodE 3
A0
oo f
200
100§
[ RN T P . |

02:57 QZ:38 02:39 OR:40 02:41

0242 0243
Ternpo Universnl {hhomm)

Fregéncio = 17.0 GHz , ch = 4 Fregqhéncia = 350 GHz , ch = 5
e T T T T S q
&o0 f Teorte = 1.0 & a Teorte = 1.0 8 3
ey = o0 g
B ook 1 & !
— -+ |
% so0f k _E 200 1
& [l |
g 30} i{ =z 1
g aa0f | 1 3" 1anf 3
A i
100§ 1 ! g
\ ! 2 g AR 11 1y
1) S SR PR T ——. f 0. -"" , R dliy .
02-37 0238 07:-30 0340 OF:41 Q343 D743 Q237 Q236 D@39 D20 (a1 0242 0243
Tempe Universal {nh:mmd empn Universal {hh:mm)
Fragiéncig = 17.0 GHz , ch = 4 Freghéncia = 35.0 GHz , ch = 5
i
EOO Teordte = 2.0 5 i |
= E] i
& 500k 1E& i
=
£ ao0p 1 50 i
" 3 |
& IOOE i % i
g 00 £ 10 {
& & !
100F E i
1 -
9 X .- - M N L
0237 038 02:39 D240 0241 OF:LE DIA43 0237 QLA Q&3 Q24 0241 Q242 Q24
Tempo Uriversal [hh:mm) Tempo Unkversal (hhimm}
Freqogncio = 17.0 GHz , ch = 4 Fregoancia = 35.0 GHz , ch = 5
BOD Teorte = 50 = St Tcarte = 54 5 |
& soof iR
o £ =
8400 _E za0} .
i T
L Bl 3 [
E Flal E 100k 3
i) o 1
o AT 0 S Sl i |
0237 02:38 0239 0240 0F41 DZ42 02:43 0237 03:38 0O2:30 OZ:40 0F:41 DR:47 0243
Tempo Universad [hhomm) Tarnpo Unkersal [hhemm)
Freqodncio = 17.0 GHz , ch = 4 Fregnéncio = J3.00 GHz ,¢h = 5
&0 fearte = 4.0 59 _ b leorle = 4.0 5 3
gy a
& saof { &
¥ A0f i 2 omf =
g Mo =
E’ o : E ok :
100 F ’ i |
o " o'kl ||\ i}
0337 0038 0238 0240 0341 0243 0043 D3:37 0238 0731 0740 0241 DR:4F 0343
Tarrga Wrdvargal (hhumem) Tamga: Universal (hfmm]
Fragidncic = 17.0 GHz , ch = 4 Freqiéncio = 350 GHz , ch =5
Boo F Teorie = 5.0'% 4 x
5 =i
b SO0 1 &
£ aonp 4 Eamb
i i
& MoE i =&
E 200 1 E 100
=] o \
100 1
o a Ll T i

Q2:3F Q338 02-35 D240 02:41
Ternpe Univereal (hhimm)

o4 D243

0737 02:38 02:3% 07l 02:41 02:4F 0743
Tempo Universal (hhomm]

FIGURA 4.3 — Evento rf* 95 nos tempos de corte 1,0, 2,0, 3,0, 4,0 e 5,0 snas freqiiéncias
de méxima emissdo 9,4, 17 e 35 GHz Nas gréficos, as cores vermelhas,

laranja e preto representam respectivamente a componente gradual, a
componente das estruturas rdpidas e a densidade de fluxo total.
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TABELA 4.1 — Tempo de Corte da Média Corrida.

Evento |[fcorte (s) Evento | tcorte (S)

7 2,2 66 0,5
18 4,0 68 8,0
25 2,8 75 25
26 4,0 87 15
27 8,0 0 2,0
33 2,0 95 4,0
42 2,5 105 2,0
47 5,0 106 3,0
49 12,0 114 1,7
53 0,8 116 25
54 1,0 118 2,0
55 2,5 119 10,0
57 4,5 123 3,0
59 1,0 125 8,0
63 4,0 127 25
64 2,0 128 1,8
65 2,0

4.2.3 Levantamento Espectral

Utilizando os valores dos tempos de corte dados na Tabela 4.1, obtivemos as curvas de luz
das componentes gradual e de estrutura rapida separadas para os eventos nela relacionados.
Com base nestas curvas de luz foram construidos os espectros girossincrotrénicos das duas
componentes que foram gjustadas de acordo com a equagéo (1) de Stahli et al. (1989):

Fobs = ANgys (1- € BN ) (4.5)
As componentes espectrais de gjuste podem ser caracterizadas pelos quatros parametros:
A B, a, e b. Onde o indice espectral dos fétons na regido opticamente espessa @)
corresponde ao “a”, o indice espectral dos fétons na regido opticamente fina (ap)
corresponde a “a — b” e os parametros freqtiéncia de pico (nico) € fluxo de pico (Fn) séo

obtidos pelas relacdes:
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Estes espectros foram feitos a cada intervalo de tempo evoluindo de 0,5 em 0,5 s ou de
1,0 em 1,0 s dependendo da duracdo do evento. Para minimizar os efeitos das rdpidas
oscilagdes ou dos ruidos, fizemos uma média da densidade de fluxo (em cada freguiéncia)
consistindo de sete amostras temporais (0 proprio instante onde foi feito o levantamento

espectral e as 3 amostras anteriores e posteriores).

A Figura 4.4 mostra, como exemplo, as densidades de fluxo das sete frequéncias de
observacdo para o evento I 95 com as duas componentes separadas no tempo de corte
4,0 s (conforme a Tabela 4.1), sendo em vermelho a curva referente a componente gradual,
em laranja a componente das estruturas rapidas e em preto a densidade de fluxo total deste

eventa

Na Figura 4.5 temos a evolucdo temporal dos espectros do evento - 95 (Figura 4.4)
dispostos nas colunas (a), (b), (c), (d) e (e). Estamos mostrando apenas cinco instantes
cujos tempos estdo anotados nos espectros, na primeira linha de gréficos, poréma Tabela
4.2 contém todas 0s instantes com 0s respectivos parametros de agjuste obtidos para este
evento.

Nas duas primeiras linhas da Figura 4.5 temos os espectros gjustados pela equacdo de
transferéncia radiativa (Equagdo 2.1), que foram obtidos separadamente para as
componentes gradual (1 linha) e de estruturas répidas (2 linha), sendo que na parte

superior destes gréficos temos as informacbes dos pardmetros de gjuste relativas aos
indices espectrais dos fétons nas regiGes opticamente espessa e fina (ak , am) € a
frequiéncia de pico (npico). Nas terceira e quarta linhas desta figura, temos as curvas de luz

referentes as densidades de fluxo das componentes das estruturas rapidas nas frequéncias
de 9,4 e 17 GHz(aqui chamados de canais ch3 e ch4). O traco em vermelho nestes gréficos

indica a posi¢céo da amostra temporal nas curvas de luz das estruturas rapidas.
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Ainda na Figura 4.5, as colunas (a), (b) e (c) representam os instantes de tempo na fase de
subida do evento n® 95 em relagdo ao fluxo total Figura 4.4); a coluna (d) é onde
aproximadamente temos o pico do evento e a coluna (e) é referente a fase de decaimento
deste evento.

Em algumas amostras da evolugdo temporal, ndo obtivemos éxito no guste espectral, isto
aconteceu devido ao fato do programa computacional de guste depender de algumas
condigdes tais como, um minimo de quatro freqiiéncias (quatro graus de liberdade) para o
guste, ou quando a disposi¢do dos pontos ndo formava uma curva proxima de uma dupla
lei de poténcia conforme a Figura 23. Neste caso, as amostras ndo foram consideradas no
levantamento espectral. Assim, os gjustes considerados bons tiveram que passar por um
teste de c® Este teste relaciona os desvios entre a densidade de fluxo observada e a
densidade de fluxo ajustada o programa, limitado a um valor ¢? £ 0,4, calculado pela
Equacdo 4.7 (onde, N é 0 nimero de canais utilizados no gjuste) e mostrados na parte
inferior da Figura 4.5 para as duas componentes, gradual €2 G) e de estruturas rapidas
(c®R).

n
a (log Fluxo(eg; - log FIUXO(gjusig i)~
c? == N (4.7)

A Tabela 4.2 mostra, como exemplo, alguns dos parametros espectrais que sdo obtidos
com 0 Nosso programa computaciona de gjuste, sendo neste caso referente a componente
gradua e de estruturas rapidas para todas as posi¢des da amostra temporal que obtiveram
éxito no ajuste espectral para o evento rf* 95, uma vez que a Figura 4.5 mostra apenas uma
parte dos espectros gjustados.

No Item 4.2.4 estes valores serdo utilizados no calculo do campo magnético para as regides

do “Topo” e dos “Pés’ de um arco magnético onde serdo associadas as componentes

gradua e de estruturas rapidas, respectivamente.
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FIGURA 45 — Amostra da evolugdo espectral tempora das componentes gradua (1°
linha) e de estruturas répidas (Z linha) referentes ao evento 1 95. As
terceira e quarta linhas mostram as densidades de fluxo das componentes
das estruturas rapidas nas freqiéncias de 9,4 e 17 GHz
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TABELA 4.2 — Parametros Espectrais do Evento rf 95.

Amostra ain npico (GHZ) Ain npi(:o (GHZ)
temporal comp.gradual comp. gradual comp. estr.rap. comp. estr.rap.
925 2,7 14,6 -2,3 12,7
1020 -2,5 16,1 -2,9 15,9
1030 -2,5 16,3 -2,1 15,5
1035 -2,5 16,3 -2,2 15,5
1040 -2,4 16,4 -2,1 16,4
1075 -2,4 16,7 -3,0 26,6
1080 2,4 16,7 -3,0 27,2
1085 -2,3 16,7 -2,9 26,5
1090 -2,3 16,8 -1,6 17,8
1095 -2,3 16,8 -1,8 16,9
1100 -2,3 16,8 -1,9 16,6
1105 -2,3 16,8 -1,9 16,6
1110 -2,3 16,8 -1,9 16,3
1115 -2,3 16,9 -2,3 22,4
1200 -2,1 16,9 2,4 14,7
1210 -2,1 16,9 -2,6 14,7
1215 -2,1 16,9 -2,9 17,0
1230 -2,1 16,9 -2,8 16,4
1235 -2,0 16,9 2,7 18,9
1270 -2,0 17,0 -2,0 18,0
1275 -2,0 17,0 -1,9 18,8
1280 -2,0 17,0 2,7 25,4
1285 -2,0 17,1 -3,5 28,9
1295 -2,0 17,1 -1,8 14,8
1300 -2,0 17,1 -2,4 14,7
1305 -1,9 17,1 -2,0 13,7
1310 -1,9 17,2 -2,2 15,4
1315 -19 17,2 -2,2 14,9
1320 -1,9 17,2 -2,3 12,9
1325 -19 17,2 -2,1 13,8
1330 -19 17,3 -2,3 16,2
1335 -19 17,3 -2,6 18,9
1365 -19 17,4 -3,4 29,0
1455 -1,8 17,9 -1,9 14,6
1460 -1,8 17,9 -2,3 17,9
1465 -1,8 18,0 -3,1 27,1
1470 -1,8 18,0 -2,4 23,6
1475 -1,8 18,0 -2,5 25,1
1480 -1,8 18,0 -2,6 27,7
1485 -1,7 18,0 -2,6 28,3
1490 -1,7 18,0 2,7 29,2
Valores Médios

Comp. gradual Comp. estruturas rapidas
an. Npico (GHZ) atn. Npico (GHZ)
Valor Disperséo Valor Disperséo Valor Disperséo Valor Disperséo
médio da medida médio da medida médio da medida médio da medida
-2,1 0,3 17,1 0,6 -2,4 0,5 19,4 5,4
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4.2.4 Calculo do Campo M agnético para os Eventos Selecionados

O modelo da configuracdo do campo magnético de uma explosdo solar em microondas,
como foi visto no Capitulo 2, tem o formato geométrico de um “arco”, onde o méximo da
densidade de fluxo emitido em microondas em baixas freqiiéncias é proveniente da regido
do “topo”, e em altas freqiéncias provém da regido préxima aos “pés’. No caso mais
complexo, onde a geometria deste campo for diferente desta hipétese, 0 arco a que estamos

nos referindo sera um arco efetivo que substitua as caracteristicas da emissdo observada.

Assim, € de se esperar que 0 campo Magnético proximo ao “topo” Segja menor que 0 campo
magnético junto aos “pés’ do arco. Como vimos na Tabela 4.2, os valores médios para as
freqiéncias de pico das componentes gradua e de estruturas rapidas foram
respectivamente iguais a 17,1GHz e 19,4GHz Portanto associaremos a componente
gradual a densidade de fluxo correspondente a regi&o proxima ao topo, e a componente das

estruturas rdpidas a densidade de fluxo correspondente a regido dos pés do arco magnético.

Para facilitar os clculos, 0 nosso modelo de arco magnético serd ssimplificado para um
formato contendo trés barras de mesmas dimensdes, sendo duas delas paralelas entre si e
perpendiculares a fotosfera representando as “pernas’ do arco magnético, e a terceira barra

€ aguela que ird unir as outras duas representando o “topo” do arco.

Assim, no calculo do campo magnético das regides do “topo” e dos “pés’ de um arco para
0s eventos relacionados no Apéndice A, utilizaremos a Equacdo 2.11 (corrigida pela
funcdo polinomial Equagdo 2.20), junto com as informagdes do levantamento espectral
obtido no Item 4.2.3.

E necessdrio, entretanto, estar atento para que alguns pardmetros estegm dentro do
intervalo de validade das equacles, como por exemplo, o indice espectra dos elétrons
(dado pela Equacdo 2.14) estar no intervalo, 2 £ d £ 7 (condicdo de Dulk, 1985). O ‘d” é
um parémetro dado pelo gjuste espectral, e ndo sera levada em consideracéo no cdculo do

campo magnético caso esteja fora deste intervalo.
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Uma corregdo também necessé&ria é o cdlculo do angulo de visada que um observador na
Terra tem do topo (Gropo) € oS Pés (Qpes) do arco magnético. Esta correcéo pode ser obtida
utilizando as equagdes da trigonometria esférica que estdo no Apéndice C, uma vez que o

angulo de visada esta relacionado com a posicéo heliogréfica da exploséo solar.

Estes angulos requerem uma informagdo a respeito do angulo azimutal, que é o angulo
entre o dano que contém o arco magnético e o equador solar (por definicdo, adotaremos
aqui o valor zero quando este plano for alinhado ao equador solar). Este angulo azimutal
(Az) mede o quanto o plano que contém o arco magnético esta alinhado com o equador
solar, sendo que esta informacdo € obtida visualmente utilizando as imagens em raios—X
moles do satélite Yohkoh que foram sobrepostas aos contornos de iso-intensidades das
freqiéncias de 17 e 34 GHz do NRO (Figura 4.6).

A Figura 4.6 mostra as imagens em raios—X moles (SXT) para o evento no 95, onde o arco
magnético aparenta ter um angulo azimutal, Az3 70°. Assim, como esta informag&o visual
nao € muito precisa vamos ter que limitar nossa andlise a um conjunto menor e com maior

confianga nos parametros observados.

Podera ocorrer, também, que algum vaor do angulo de visada fique fora do intervalo de
validade (20° £ g £ 80°), neste caso adotaremos o valor que estiver mais proximo do limite

inferior ou superior deste intervalo.
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FIGURA 4.6 — Imagens em raios-X mole do evento 1? 95, obtidas pelo satélite Y ohkoh

com sobreposi¢ao dos isacontornos das frequiéncias de 17 e 34 GHz feitas
pelo Nobeyama Radio Observatory (NRO).

Precisamos definir, para o clculo do campo magnético através da equacdo de Dulk
(Equagdo 2.11), os vaores dos parametros da dimensdo (ou profundidade) da fonte

emissora a0 longo da linha de visada (L) e da densidade dos €l étrons ndo-térmicos (ne).

a) Definindo a dimensdo (L): Em Nindos et al. (2000), numa tentativa de repr oducéo

morfolégica de um arco magnético usando o modelo ndo-homogéneo da emissio
girossincrotrénica, algumas informacOes a respeito da configuracdo magnética foram
obtidas, como por exemplo:

— dturado arco magnético: 1,8.10° £ L (cm) £ 1,9 .10°

—dimens3o transversal: 5,25.10" cm

Como j& foi dito, o nosso modelo de arco magnetico foi simplificado para trés barras de
mesmas dimensdes, sendo duas barras verticais e uma barra horizontal, tal como trés lados
consecutivos de um quadrado. Adotaremos, entdo, um vaor tipico para a dtura
L =1,0.10° cm, idéntico & extens&o horizontal, ficando de acordo com valores encontrados
na literatura (e.g., De Jager, 1979).
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b) Calculando a densidade dos elétrons (ne): Uma maneira de determinarmos a densidade

de elétrons € considerar que 0 modelo de elétrons ndo-térmicos acel erados em precipitacéo
na baixa cromosfera corresponde a0 modelo de emissio em raios-X por particulas
colidindo em um avo-espesso (Brown, 1971). Neste modelo, os elétrons em precipitacéo
S80 0S mMesmos que estdo emitindo em microondas em uma regido de intenso campo
magnético através de uma densa camada de profundidade “h” (mas ndo densa o suficiente

para absorver aradiacéo em raios- X).

Assim, a partir das observacOes do satélite Y ohkoh em raios-X duros (HXT), conseguimos
os dados para alguns dos eventos que obtiveram éxito no guste espectral. Estes eventos
estéo relacionados na Tabela 4.3 fornecendo os valores das densidades eletronicas
correspondentes a uma media de cinco valores em torno do maximo do espectro de energia

I(E) em raios—X duros.

Para o0 cdlculo da densidade eletronica fie) da Tabela 4.3, utilizamos o conjunto de
programas fornecidos pelo grupo responsavel pelo satélite Yohkoh. Supondo que o

espectro de energia, | (E), emraios-X duros é uma lei de poténcia dada por:

2 (fétons/ s cnf kev) (4.8)
2

® E
I (E)= A.g—=
(E) §20keV'

onde, “A” (fluxo de raios-X duros a 20 keV) e“a” (indice espectral dos fétons) sdo os dois

parémetros obtidos atraves das observagoes do satélite Y ohkoh.

Estes parametros séo utilizados, de acordo com, e.g. Tandberg Hanssen e Emdlie (1988) ou
Silva (1995), no calculo da densidade de elétrons ndo-térmicos (ne) que produzem raios-X
duros com energia E > Ey (Eop € a energia inferior de corte, Eg=20 keV), que € dada pela
expressao:

1-d
EO

n.(E>E,) = K
o(E>Eo) = K2

(cn®) (4.9

onde: d=a+15 (4.10)
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K= |Me 4p Ac a@-1 (411)

2 DWkg, Z br@-1,12)

sendo: d €oindice espectra dos e étrons;
K éo fator de normalizacao;

m: € amassado e étron;

c1 =2p¢€ InL , onde InL ¢o logaritmo de Coulomb que varia de 20-30 para

condigoes solares;
ksy € aconstante na sec2o de choque de Bethe-Heitler , kg = 7,9 102° cnf kev ;
Z° éamédia quadrética da massa atémica das espécies, 7°=1,178;
b: éafuncdo beta;
2
DW é o tamanho angular da fonte de raios-X duro, DW = %

com d =1,510"% am (distancia da Terraao Sol)

O indice espectra dos fétons (a) foi obtido com o programa de gjuste espectral do Y ohkoh
que faz uma relagéo entre duas bandas de energia dentre as quatro bandas disponiveis no
Yohkoh (rdacdo 0. My/L , relagdo 1. M,/M; e relacdo 2: H/Mp). Estas bandas tém as
seguintes faixas de energia: banda L: 14 — 23 kev, banda M;: 23 — 33 kev, banda
Ma: 33 — 53 kev e banda H: 53 — 93 kev.

Consideraremos agui apenas as relacdes 1 e 2, pois elas correspondem ao intervalo de
maior energia ou “dura’ do espectro, mais importante para a emissdo em microondas.
Supomos também (uma vez que a dimens3o do arco magnético é da ordem de L= 10° cm),
dois valores para o tamanho (h) do alvo em raios-X duro (que é equivalente ao tamanho
dos pés do arco magnético), h = 10® cmeh = 10° cm, ou seja, estamos supondo a situagéo
onde o tamanho dos pés do arco é 1/10 ou ho méximo da mesma ordem da atura do arco
magnético. Em De Jager (1979) temos uma referéncia de 10% cm para a dimensio da

seccao transversal.
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Da andlise de Silva et a. (1996), num estudo de uma regido ativa complexa com véarias
fontes, encontramos uma densidade média de elétrons ndotérmicos igual a
Ne = 6,2.10" cm®. Assim, da Tabela 4.3 vemos que o valor médio para a densidade

eletronica que é mais coerente com este valor € aquele quando utilizamos o tamanho

h = 10° cm Vamos, portanto, supor uma densidade tipica, ne » 9. 107 cnt3.

Em resumo, vamos utilizar, no calculo do campo magnético, estes dois parametros fixos:
— dturado arco magnético: L=1,0.10° cm
— densidade média de elétrons ndo-térmicos: ne=9,0. 10’ cmi®.

TABELA 4.3 — Vaores Médios da Densidade de Elétrons Proximos ao Pico da Exploséa

Indice espectral ) 3
dos Densidade (cm )
Elétrons
Evento / relacéo d medio h =10° cm h =10 cm

47 1 6,4 2,0E+06 2,0E+04
2 57 1,5E+06 1,5E+04

53 1 3,5 2,2E+08 2,2E+06
2 3,6 3,3E+08 3,3E+06

54 1 4,7 6,3E+07 6,3E+05
2 4,8 1,2E+08 1,2E+06

87 1 4,7 5,4E+07 5,4E+05
2 5 5,0E+07 5,0E+05

95 1 4,9 4,7E+07 4,7E+05
2 53 4,1E+07 4,1E+05

116 1 4,3 1,6E+08 1,6E+06
2 4,2 1,8E+08 1,8E+06

119 1 4,2 5,1E+07 5,1E+05
2 4.4 5,4E+07 5,4E+05

127 1 4,7 8,0E+06 8,0E+04
2 4,9 7,3E+06 7,3E+04

Valores Médios 8,7E+07 8,7E+05

Na Tabela 4.4 temos entdo, os valores médios ponderados pela relagdo sinal/ruido ER)
dos parémetros obtidos, somente para 0s eventos gque obtiveram um bom gjuste espectral
(33 eventos de um total de 100 analisados), e os valores do campo magnético (ja corrigidos

pela Equacdo 2.20). Estes parametros sdo: o indice espectral dos elétrons topo e pés do
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arco magnético (tiopo € Ghss), as freqiiéncias de pico Npico topo € Mpico péss OS CAMPOS
magnéticos Biopo € Buss , a razéo de espelhamento magnético (R.Esp = Bues / Bropo) € @
relacdo sina/ruido (SR). As informacdes sobre o angulo azimutal do plano do arco
magnético e os angulos de visada Oiopo € pes de cada evento também estdo incluidos nesta
tabela.

TABELA 4.4— Levantamento Espectral dos Eventos Ajustados

Evento |Azimute Ctopo Qpss dtopo Npicotopo| Btopo dpés Npico pés Bpss |R.Esp.| S/R
no. ) ) ) (GHz) © (GHz) ©)
7 90 80 64 2,8 7,4 150 3,1 12 300 2,0 5,9
18 90 80 71 31 7,3 190 3,2 11 300 1,6 9,0
25 60 50 70 3,0 17 670 4.5 24 1160 1,8 280
26 90 80 79 3,5 15 510 4,1 17 700 1,4 11
27 40 46 45 2,5 2,5 35,0 2,9 4,8 120 3,5 27
33 40 77 20 2,5 7,4 100 3,6 12 630 6,4 2,5
42 90 80 74 3,6 16 640 4,9 20 950 15 21
47 25 80 26 2,2 6,7 40,0 3,5 17 990 25 5,0
49 20 80 20 2,6 6,2 90,0 3,2 6,2 250 2,9 7,0
53 90 79 63 4,3 26 1230 5,0 32 1630 1,3 13
54 80 63 28 3,9 15 690 4,3 18 1100 1,6 7,6
55 25 63 27 3,6 6,9 230 3,5 7,9 390 1,7 14
57 70 66 65 5,7 15 460 4,2 16 760 1,6 14
59 80 74 69 3,3 8,5 260 4,2 13 530 2,1 2,7
63 25 53 40 4,2 12 570 4,3 12 620 1,1 4,9
64 60 52 51 3,5 14 590 4,0 16 770 1,3 19
65 90 80 16 2,8 18 580 4.4 21 960 1,7 3,5
66 90 79 35 2,7 9,4 180 2,9 10 400 2,2 4.4
68 90 67 34 3,0 9,3 250 3,8 14 580 2,4 8,5
16 90 80 64 4,0 18 780 4.4 18 910 1,2 37
87 70 69 23 3,7 14 560 3,7 14 900 1,6 13
920 70 64 66 2,5 54 60,0 5,3 15 440 7,0 11
95 70 68 32 3,7 17 730 4,0 19 1140 1,6 12
105 90 80 79 3,3 13 430 3,8 14 540 1,3 3,5
106 70 65 32 3,8 14 620 3,8 13 740 1,2 47
114 20 78 20 4.4 15 650 3,8 14 890 1,4 14
116 90 80 20 3,9 15 640 3,8 15 940 15 10
118 90 80 70 3,4 15 560 4.7 22 760 1,4 6,3
119 80 76 20 3,0 7,3 180 3,4 8,9 420 2,3 4,6
123 20 21 16 3,4 15 880 5,6 28 1130 1,3 144
125 45 52 39 3,7 11 490 3,9 12 580 1,2 67
127 45 75 21 3,1 7,7 200 3,7 12 740 3,7 3,4
128 80 70 20 4,3 31 1720 4,6 35 2260 1,3 325
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Para efeito de estatistica, calculamos os vaores médios da Tabela 4.4 e obtivemos, para o
“topo” e para os “pés’ do arco magnético, os vaores dados na Tabela 4.5. Este vaor
médio encontrado € o “ponto de equilibrio” de nossa amostra estatistica que é muito
heterogénea. As variagdes encontradas das grandezas na amostra e suas dispers@s podem

ser vistas diretamente na Tabela 4.4.

TABELA 4.5 — Valores Médios do Levantamento Espectral.

Topo Pés
L Dispersédo . Disperséo
Valor médio da medida Valor médio da medida
indice espectral dos elétrons (d) 3,4 0,7 4,0 0,7
Frequiéncia de Pico (GHz) 13 6,0 16 6,7
Campo Magnético (G) 480 360 770 420
Razéo de Espelhamento (R.Esp.) Valor médio: 2,8 (Disperséo da medida: 4,2)

4.2.5 Analise dos Resultados Obtidos para o Campo M agnético

Os resultados para 0 campo magnético na Tabela 44 e conseqlientemente os seus valores

médios na Tabela 4.5 foram obtidos de parémetros cujos espectros foram bem gjustados
tais como o indice espectral dos fotons e a freqiiéncia de pico do espectro.

Em termos de valores médios, estes resultados sdo similares a outras andlises na literatura,
como por exemplo, em Nindos et al. (2000) que em sua reproducéo morfol 6gica obteve os
seguintes valores. para o0 indice espectra dos elétrons d £ 3,7; para a razdo de
espelhamento magnetico REsp = 3,1; e para 0s campos magnéticos Biopo = 280 G e
Bos = 870G.

Entretanto, para os eventos rf* 25, 53, 54, 95, 123 e 128, os valores para 0 campo
magnético estdo bem acima da média. Porém, os vaores do campo nos pés do arco

magnético nunca foram analisados sob o ponto @ vista da emisso em microondas. Na
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literatura temos apenas referéncias dos elétrons em precipitacdo sob o ponto de vista da
emissdo em raios X, ou andlises através de extrapolactes do campo magnético na fotosfera

que neste caso podem chegar avalores de até 3000 G.

Por outro lado, numa tentativa de explicar essa diferenca, vamos analisar a equagdo do
campo magnético (Equacdo 2.11) em relacdo as suas variaveis. Podemos verificar que o
campo magnético tem uma dependéncia em quatro parametros. o indice espectral dos
elétrons (d), a freqiiéncia de pico (npico), 0 @ngulo de visada (0) e a chamada densidade

colunar (ne.L) que aqui trataremos como um Unico parametro.

O indice espectral dos €elétrons e a fregiéncia de pico sdo provenientes de uma
determinacdo do gjuste espectral, porém, o angulo de visada e densidade colunar séo

NOSsas maiores incertezas.

4.2.5.1 Influéncia do Angulo de Visada (q)

O éangulo de visada (q) € um parametro dependente de outras varidveis como a posicao
heliogréfica da explosdo solar (latitude e longitude), e do angulo azimutal do plano do arco

magnético em relacéo ao equador solar.

Como ja foi comentado no Item 4.2.4, obtivemos a informagdo do angulo de visada (q)
para os eventos da Tabela 4.4, através das imagens em raios-X moles feitas pelo satélite
Yohkoh e fornecidas pdo NRO. Porém, para alguns eventos estas imagens ndo sao
suficientemente claras quanto ao valor correto do angulo azimutal do plano do arco
magnético. Para entender melhor a dependéncia no éangulo azimutal, analisamos
graficamente todos os eventos da Tabela 4.4 quanto a variacdo da intensidade do campo
magnético inferido em relagdo a variacdo do angulo azimutal.

A Figura 4.7 mostra esta relacdo gréfica para os eventos 1 49, 95 e 105. Na coluna (a)
temos a variagdo do campo magnético do topo (dado pelo simbolo “+”) e dos pés (dado

pelo simbolo “¥”) de um arco magnético em relacdo a variacdo do angulo azimutal. Na
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coluna (b) temos as respectivas imagens feitas pelo Yohkoh com sobreposicdo dos iso-
contornos em 17 e 34 GHz feitos pelo Nobeyama Radio Observatory (NRO) das quais

podem ser obtidos visualmente o angulo azimutal .

Estes eventos foram escolhidos para representar trés sSituagbes em relagdo a posicéo
longitudinal, ou sgja, 0s eventos proximos ao centro do S, os eventos com longitude

» 30° e 0s proximos ao limbo solar (Long. » 90°).

Podemos verificar que, para os eventos com uma posicéo longitudina indo do centro do
Sol até préximo a 30°, a intensidade do campo magnético referente ao topo do arco
magnético ndo sofre uma grande variagdo mesmo que nada se saiba sobre o angulo
azimutal. Podemos dizer que, em média, 0s erros no campo magnético de eventos com

longitudes menores que 30° sdo no maximo de 20%.

Porém, para os eventos com uma posicdo longitudinal maior que 30°, o campo magnético
referente ao topo do arco magnético (dado pelo simbolo “+”, na Figura 4.7) tem uma
grande dependéncia do angulo azimutal, podendo chegar em alguns casos a um erro de até
100% no campo magnético. Esta influéncia pode inclusive nos levar a uma situagéo
fisicamente improvavel de termos o valor do campo magnético referente ao topo maior que

0 do campo magnético dos pés (dado pelo simbolo “%”) de um arco magnético.

Assim, como pela Figura 4.7, os gréficos referentes as longitudes menores que 30°
(eventos rf’ 45 e 95) ndo sdo muito influenciados pelo angulo azimutal, nés utilizamos em
nossas andlises apenas os eventos com longitudes de 0° aé 30°, ou sga, 0s eventos
posicionados proximos ao centro do Sol. Com esta limitaco a Tabela 4.4 fica reduzida a

14 eventos que sdo dados na Tabela 4.6, e os seus vaores médios dados na Tabela 4.7.

Na Tabela 4.7, os valores médios também refletem o “ponto de equilibrio” de uma amostra
estatistica heterogénea, cujas variagdes das grandezas podem ser encontradas diretamente
na Tabela 4.6. Estes valores, tipicos da amostra, apresentam valores mais coerentes com os
resultados obtidos por Nindos et a. (2000), mas ndo ficaram muito diferentes dos valores
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obtidos na Tabela 4.4. Assm, com os valores da Tabela 4.7, poderemos obter os espectros
tipicos referentes as regides do topo e dos pés do arco magnético.
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FIGURA 4.7 — (@) Variacdo do campo magnético em relacdo a variacdo do angulo
azimutal do plano do arco magnético. (b) Imagens em raios-X dos
respectivos eventos da coluna (a). Imagens feitas pelo satélite Yohkoh
com sobreposicdo dos iso-contornos das freqiiéncias de 17 e 34 GHz,
observadas pelo Nobeyama Radio Observatory (NRO).

TABELA 4.6 — Levantamento Espectral dos Eventos com Longitude <30°

Evento | Azimutal| Copo Opes Oiopo | Npicotopo | Btopo Ooss | Npicopes |  Bpss | R. Esp.

No. (°) (*) (") (GH2) ©) (GHz) ©

33 40 77 20 2,5 7.4 100 3,6 12 631 6,4
47 25 80 26 2.2 6,7 40 3,5 17 994 25
49 20 80 20 2,6 6,2 90 3,2 6,2 248 2,9
54 80 63 28 39 15 690 4,3 18 1105 1,6
55 25 63 27 3,6 6,9 230 3,5 7,9 389 1,7
68 90 67 34 3 9,3 250 3,8 14 580 2,4
87 70 69 23 37 14 560 3,7 14 900 1,6
95 70 68 32 37 17 730 4 19 1144 1,6
106 70 65 32 3.8 14 620 3,8 13 740 1,2
114 20 78 20 4.4 15 650 3,8 14 893 1,4
116 90 80 20 39 15 640 3,8 15 938 1,5
119 80 76 20 3 7,3 180 3,4 8,9 419 2,3
127 45 75 21 31 7,7 200 3,7 12 735 3,7
128 80 70 20 43 31 1720 4,6 35 2264 1,3

TABELA 47— Valores Médios dos Eventos com Longitude <30°

Topo Pés
o Disperséo o Disperséo
Valor médio da medida Valor médio da medida
indice espectral dos elétrons (d) 34 0,7 3,8 0,4
Freqiiéncia de Pico (GHz) 12 6,7 15 6,9
Campo Magnético (G) 480 440 860 490
Razéo de Espelhamento (R.Esp.) Valor médio: 3,9 (Disperséo da medida: 6,0)
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Podemos verificar pela Tabela 4.7, que ocorre um aumento das fregqiéncias de pico dos
espectros dos elétrons dos pés do arco em relagdo aos espectros dos el étrons do topo como

foi mostrado no Item 2.1.

Obtivemos uma inclinagdo maior para 0 espectro tipico dos pés (dpss > diopo) € iStO quer
dizer que o indice espectral dos elétrons nos pés € considerado mais “mole” (“soft”) do que

no topo, sendo este entdo mais “duro” (“hard”).

Esta relacdo entre os indices espectrais sugere que devemos ter um ndimero maior de
elétrons de alta energia proximos a regido do topo do arco magnético, e conseqientemente
menos elétrons (de alta energia) em precipitacdo. Assim, a maioria dos elétrons de ata
energia deve estar aprisionada no topo do arco magnético, oscilando de um ponto de
espelhamento a outro, até que sua energia diminua ou se re-alinhe a0 campo e como

consequiéncia precipite em diregdo aos pés do arco magnético.

Este processo tipico, entdo, pode ser considerado como sendo um regime de difusdo fraca
de angulo de passo, que € aquele onde as particul as acel eradas ficam aprisionadas e poucas
particulas entram em precipitacdo, sendo favorecidas aquelas de menor energia

(dependendo do angulo do cone de perdas, ap ).

O “endurecimento” espectral dos elétrons aprisionados fica de acordo com o0 modelo de

aprisionamento em termos do tempo de deflexdo colisonal Coulombiano para elétrons

3
ndo-térmicos (lapris » Eé%,) como sugerido na maioria das andlises presentes na literatura

(e.g., Aschwanden et a., 1997; Aschwanden, 1998; Lee e Gary, 2000) .

Utilizando a Equagéo 3.1 e os valores da Tabela 4.7, podemos calcular o angulo do cone de
perdas “tipico” e estimar a fracdo de elétrons em precipitacdo, considerando que temos um
arco magnético simétrico e que esta distribuicdo de angulo de passo € isotropica.

ao = arcsen (Bipo / Boss)Y? = arcsen (480 / 860)1? @48°
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sendo que a fragdo de elétrons em precipitacéo (qprec) pode ser dada pela equacéo
(Aschwanden, 1998):
Gprec = (1 —cosayg) (4.12)

P Corec=(1-c0s48°) @0,33 0OU Cprec @B33% das particulas em precipitagio.

Devemos notar que o valor de Bipo € um vaor efetivo de campo para o volume
aprisionado e, portanto, o valor real do campo deve ser menor, resultando num cone de

perdas menor.

Podemos concluir que, em um estudo estatistico quando consideramos uma injecéo
instanténea de particulas em um arco magnético smétrico e uma distribui¢do isotropica de
angulo de passo, 0 caso obtido como tipico é aguele cujos elétrons que foram injetados
com angulos menores que 48°, precipitam em drecdo aos pés do arco magnético e que
neste caso isto acontece com 33 % das particulas. O restante das particulas oscila de volta
para o topo, indo em diregdo ao pé do outro lado do arco magnético.

As caracteristicas espectrais dos elétrons favorecem adifusdo pelo processo das colisdes
coulombianas, modificando o &ngulo de passo eventualmente para um valor a; < ap, ou

neste caso a; < 48°, fazendo com que um novo grupo de particulas entrem em precipitacéo.

O vaor médio agqui encontrado para 0 angulo de passo (ap @48° ), ficou um pouco acima
do que foi encontrado por Nindos et al. (2000) que obtiveram um valor de ao @35°, mas
ficou de acordo com o que Lee e Gary (2000) encontraram em sua andlise, ap @43° . Para

Lee e Gary (2000) o evento também foi considerado de fraca difusdo com fator

predominante para a difusdo de angulo de passo o0 processo das colisdes coulombianas.

4.2.5.2 Influéncia da Densidade Colunar (nd.)
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Este € mais um parametro que pode estar influenciando os vaores do campo magnético,
principalmente os dos eventos n° 25, 53, 54, 95, 123 e 128, que estdo resultando em

valores para 0s campos magnéticos maiores que 1000G.

No Item 4.24 fixanos os valores dos parametros da altura do arco magnético
L=1,0 10° cm e da densidade de elétrons ndotérmicos, ne = 9,0 10’ cn>. Isto resulta num
pardametro chamado de densidade colunar (neL), cujo vaor ficou igua a,
(ne.L) = 9,010 cm™®.

Alterando o valor da densidade colunar (neL), conforme a Tabela 4.8, podemos verificar

para 0s seis eventos relacionados acima, como os valores médios de campo magnético
variam em relagcdo a densidade colunar.

TABELA 4.8 — Vdores Médios do Campo Magnético em Relacdo a Variagdo da
Densidade Colunar.

Densidade Colunar (ne.L)
9,0 10"° (cm™) 9,0 10* (cm™) 9,0 10" (cm™)

Evento | Buopo(G) | Bpss (@) | Biopo(G) | Bpes (G) | Buopo (G) | Bpes (G) Pﬁ'chg’s‘gg)
25 1310 1960 670 1160 330 690 14000
53 2080 2620 1230 1630 480 1000 3000
54 1240 1910 690 1100 380 650 600
95 1350 2000 730 1140 400 650 700
123 1730 2050 880 1130 470 650 5200
128 2980 3770 1720 2260 1000 1520 8500

Na Tabela 4.8, a coluna central (em azul) para a densidade colunar (neL = 9,0 10 cm™),
contém 0s mesmos valores para 0 campo magnético dados na Tabela 4.7, e estdo aqui para

efeito de comparacdo com os outros valores da densidade colunar.
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Podemos ver nesta tabela, que os vaores para 0 campo magnético tém uma relacéo
inversamente proporcional a densidade colunar, atingindo valores fisicamente mais
razoaveis quando a aumentamos em uma ordem de grandeza. Notemos também que estes
eventos estdo entre 0s mais intensos de nossa amostra com excegdo dos eventos If 54 e 95.
Eventos muito intensos sdo evidéncias de um nimero maior de particulas emissoras e,

portanto de maior nel.

Assm, se utilizaamos o vaor de densdade colunar da terceira coluna
(neL = 9,0 10*"cm™), os valores para 0 campo magnético ficam mais compativeis com os

resultados encontrados na literatura (e.g. Nindos et a. 2000).

4.3 Anisotropia do Campo Magnético

A anisotropia do campo magnético € uma caracteristica que sera sempre inferida de
alguma andlise, pois nas camadas da atmosfera de nosso interesse ndo temos nenhuma
medida direta do canpo. O que tem sido proposto na literatura € a extrapolagdo do campo
magnético da fotosfera a partir de alguma teoria do tipo “force free” para as demais aturas
da atmosfera. A partir da emissdo em microondas com ata resolucdo espacia e
polarizacdo circular alguns autores tém proposto a avaliagcdo das escalas de atura do
campo como condicdo para resolver a equacao cinética da distribuicdo de elétrons. Estas

abordagens séo quase sempre muito pouco conclusivas, e.g., Lee e Gary (2000).

Num célculo aproximado para uma fonte de campo magnético homogéneo vemos que a
largura espectral relativa (Dn / npico , que € a largura do espectro girossincrotronico medida
a meia poténcia da densidade de fluxo em relacdo a freqiiéncia de pico deste espectro)
decresce com 0 aumento do campo magnético e também depende do indice espectral dos
elétrons. Por outro lado, € conhecido que a anisotropia do campo traria um aargamento,
pois a variagdo espacial do campo implicaria em um deslocamento do pico do espectro
(Stahli, et a. 1989 e 1990; Lee e Gary, 2000). Caculos feitos por Klein et a. (1986)
mostram que estes alargamentos sdo devidos as mudangas do indice espectra opticamente

espesso. A questédo que vamos considerar aqui € apenas verificar se uma anisotropia é
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significativa (ou sga, se ha um alargamento) comparando os valores determinados nos
espectros observados com agueles calculados pelo cédigo Ramaty para um campo

homogéneo.

Os espectros obtidos sem o calculo da transferéncia radiativa dentro de uma fonte
homogénea no campo magnético resultam em uma largura minima destes. Assim, se
compararmos estes valores obtidos para um campo homogéneo com os valores

determinados nos agjustes espectrais (por exemplo, na Figura 4.5), poderemos medir estas
larguras relativas.

A Figura 4.8 mostra uma representacdo tedrica da largura relativa a meia poténcia em
relacdo a frequéncia de pico. Como podemos ver nas consideracOes apresentadas na
Equacdo 2.8 o indice espectra pode ter um papel importante na largura espectral nos
eSpectros.

Dens. de Fluxo A

Fluxo de pico

Fluxo a meia
poténcia

> oA .
Npico Frequéncia

FIGURA 4.8 — Representacdo da Largura Espectral Relativa do espectro girossincrotronico
obtida a meia poténcia.

Assim, utilizamos o codigo Ramaty para obter a largura espectral relativa (Dn/npico) em

funcdo do indice espectral dos elétrons (), que foram reproduzidas com as mesmas
condi¢des observadas de angulo de visada, freqliéncia de pico e campo magnético no ponto

considerado como o pico do evento (que neste caso serda 0 Unico ponto a ser analisado).
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A Figura 4.9 mostra, como exemplo, a largura espectral relativa obtida com o cédigo
Ramaty (representado pelo simbolo “”) para o evento n* 95. Esta sobreposto a esta
figura o ponto observado (dado pelo simbolo “A”) obtido no pico do evento cujos
espectros estédo dados na Figura 4.5 (d). Vemos que tanto para o topo quanto para os pés,

temos uma diferenca da largura observada em relagdo a largura calculada com o cédigo
Ramaty de 18% e 57%, respectivamente.

Evento n® 85

Largura Espectral Relativa

Campo Mag. Topo = 710 G Campo Maog. Pés = 1220 G
2|:| Y Y T T . T T oy T T T T T T T T | 1D T o T T T b T T T ¥ T T T T ¥ T T T T 1
I =]
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X . £ 1.0 !
i ¥ gy 1 » 18% 1 = " i » 57%
OFr * ] 1 % * ¥ :
[ * (=N Lor) ]
3 n T4 % i
L -
1 e 0.5 * o 3
= =1
0.5 1 =
]
—
o.ol . . . . | 0.0 . . . :

Indice Espectral dos Elétrons [

A0 3.2 3.4 3.6 3.8 4.0 4.0 & F 4 4.5 4.8 b
ricdi

ce Espectral dos Elétrans

FIGURA 4.9 — Largura espectral relativa do espectro girossincrotronico para o evento
n° 95,

A Tabela 49 mostra alargura espectra relativa classificada em ordem crescente do campo
magnético e com as regides do topo e pés separadas. Os valores encontrados para as
larguras espectrais s30 dos eventos com longitude menor que 30° (relacionados na Tabela

4.6) e referentes ao pico do espectro.

Como podemos ver, as colunas referentes a largura espectral estdo de acordo com o que foi

dito anteriormente, ou sga, observamos a largura espectral estreitando com o campo
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magnético inferido. Embora as larguras espectrais observadas para a regido do topo sgam,
em grande parte, menores que o valor esperado. Isto ndo quer dizer que a largura do
espectro seja menor gque o valor do célculo supondo uma fonte homogénea, mas sim reflete
uma impossibilidade de comparagdo com um valor de referéncia que aqui usamos o valor
inferido do espectro, isto é ago entre 0 minimo e 0 maximo dos valores de campos do

volume aprisionado.

Podemos dizer, que comparativamente ao que observamos para o topo do arco, a largura
observada nos pés sdo bem maiores, uma vez que os problemas intrinsecos da comparacéo

da largura do espectro e 0 campo inferido sdo similares.

Concluimos, assim, que as medidas da largura espectral sdo imprecisas, pois a dependéncia
gue estas tém no campo magnético inferido € alta. Isto, em principio, resulta num aumento
artificial do campo magnético inferido por nos neste trabaho, através do guste espectral.
Porém, considerando que a variacdo espacial do campo magnético em detalhes ndo pode
ser obtida, ndo pudemos apresertar um formalismo que introduzisse algum valor de

referéncia mais apropriado que o vaor inferido do campo.

TABELA 4.9 —Largura Espectral Relativa Classificadaem Relagdo ao Campo
Magnético.
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Evento Topo Evento Peés
no. Moo Dn/npico|Dn/ngico | Alarg. no. Mpico Dn/nico|Dn/ngico| Alarg.
B©G) | d (GHz) | Cod. | Obser- %) BG | d (GHz)| Céd. |Obser- %)
Ramaty| vado Ramaty| vado
47 40 2,2 6,7 3,5 3,7 6 49 210 |25 7,6 25 25 0
49 54 2,3 7,0 5,2 3,1 --- 119 250 (51 11 0,5 0,7 40
33 93 | 25| 68 2,7 2,0 --- 68 330 (33| 7.6 1,4 15 7
119 170 | 3,0 7,2 1,7 1,4 --- 55 370 |34 7,7 1,4 1,3 ---
55 210 (34| 6,8 1,3 1,2 --- 106 710 (40 12 0,9 11 20
127 270 | 3,3 8,7 1,3 1,4 8 127 720 |37 12 0,9 1,0 10
68 270 | 2,9 10 1,8 1,4 --- 87 800 |34 13 11 11 0
87 550 | 3,8 13 1,0 0,9 --- 33 810 (44 13 0,6 0,7 17
114 650 | 4,3 15 0,8 11 37 47 970 |33 16 1,3 1,3 0
106 670 | 3,7 15 1,0 1,2 20 114 | 1000 |41 15 0,7 11 57
54 690 | 3,9 15 0,9 1,2 33 116 | 1130 |37 16 0,8 12 50
95 710 | 3,5 17 1,1 1,3 18 54 1140 | 4,6 18 0,6 11 80
116 720 | 4,0 17 0,9 1,4 56 95 1220 | 4,3 19 0,7 11 57
128 | 1900 | 4,3 34 0,7 1,2 70 128 | 2590 | 4,7 40 0,6 08 33

A anisotropia do campo magnético tem uma importancia significativa em relacdo a
evolugdo das particulas ao longo da estrutura magnética da explosdo solar. Ela afeta a
variacdo do angulo de passo e consequentemente o coeficiente de difusdo de angulo de
passo O Na equacdo de Fokker-Planck. Influencia também na raz&o de espelhamento

magnético que esta diretamente relacionach com a taxa de precipitagdo das particulas.

Lee e Gary (2000) fizeram um estudo variando parémetros no modelo da estrutura de um
arco magnético e examinaram o efeito que as diferentes formulagdes para o campo
magnético exercem sobre a variacdo do angulo de passo. Eles criaram trés hipotéticos
arcos cujo campo magnético tinha uma variagdo aproximada com o inverso da distancia a
poténcia 1, 2 ou 3. Através de um magnetograma do evento, fizeram uma extrapolacdo dos
campos fotosféricos que foram comparados aos modelos criados. Concluiram que a
variagd com o inverso do quadrado da distancia era a que melhor se gustava e que a
evolucdo total da distribuicdo do angulo de passo teria uma fraca dependéncia com a
variacao da estrutura do campo magnético de arco para arco.

Uma andlise mais detalhada da anisotropia da estrutura magnética, suas variacOes e

implicacfes na difusdo do angulo de passo e na precipitacdo dos elétrons precisa de
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observacbes com melhores resolugdes, tanto em relacdo as observagdes em microondas
guanto em relacdo as imagens em raios-X.
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CAPITULO5
CONCLUSAO

Normamente na literatura, parametros fisicos de uma explosdo solar, tais como o indice
espectral e densidade de elétrons, sdo obtidos em raios- X, através de experimentos a bordo
de baldes ou de satélites como o Yohkoh, SOHO e mais recentemente o RHESS!. Este
trabalho teve por objetivo obter informacfes sobre estes paré@metros fisicos que ocorrem
em explosdes solares, com atencdo especial para o campo magnético, através de dados

obtidos em microondas pelo Nobeyama Radio Observatory (NRO).

Como os modelos de explosdes solares atuais favorecem o modelo de aprisionamento mais
precipitacdo, propusemos gue a densidade de fluxo observada em microondas era
justamente uma composicdo da densidade de fluxo emitida pelos elétrons aprisionados
mais a densidade de fluxo emitida pelos elétrons em precipitagdo. Assim, fizemos a
separacdo destas componentes de densidade de fluxo associando os el étrons aprisionados a
componente de emissdo gradua e os elétrons em precipitacdo a componente de estruturas
rapidas. A partir desta hipGtese obtivemos informagdes tais como, indice espectral dos
elétrons, freqiiéncia de pico e campo magnético destas duas popul acdes de elétrons através

de seus espectros girossincrotrénicos em microondas.

Para separagcdo destas componentes foi utilizado um método matematico semelhante a um
filtro do tipo: “Média Corrida’, considerando que as escalas de tempo caracteristicas de
aprisionamento e precipitacdo sdo diferentes. Estes valores de tempo foram calculados
levando-se em consideracdo a difusdo dos elétrons nos limites de fraca e forte difusdo de
angulo de passo durante a explosdo. Assim, 0s tempos caracteristicos de aprisionamento e

precipitacéo ficaram nos intervalos.

Dentro desta classificacdo de tempo caracteristico foram analisados 100 eventos, mas

somente em 33 obtivemos sucesso na separagdo das componentes. Entenda-se, por
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sucesso, aguele evento que apols ter sido feita a separacdo obtivemos um bom guste
espectral tanto da componente gradual (regido que representa o “Topo” do arco magnético)
quanto da componente de estruturas répidas (regido que representa os “Pés’ do arco
magnético), e que apresentaram solucdes fisicas coerentes no estudo do campo magnético

de uma exploséo.

Para 0 cdculo do campo magnético utilizamos agui (por uma questdo de facilidade
algébrica), as equacdes girossincrotronicas aproximadas de Dulk (1985). Porém, como elas
estdo limitadas a um intervalo do nimero harménico de 10 a 100, observamos que em
alguns casos as explosdes estariam fora deste intervalo. Fizemos, portanto, as corregoes
devidas através de uma fungdo polinomial cujas relaces entre as varidvels foram obtidos
com um codigo numérico utilizando as equacdes de Ramaty (1969), e Ramaty et a.
(1994).

Assim, os vaores médios dos parémetros fisicos encontrados através da andlise dos

espectros girossincrotronicos para as duas regides do arco magnético foram:

— Topo: indice espectral dos elétrons = 3,4 ; frequéncia de pico = 13 GHz; campo
magnético = 480 G.

— Pés.  indice espectral dos elétrons = 4,0 ; fregléncia de pico = 16 GHz, campo
magnético = 770 G.

— Raz&o de espelhamento magnético = 2,8.

Porém, o campo magnético referente ao topo do arco sofre uma grande influéncia do
angulo de visada, podendo inclusive fornecer uma solucdo fisicamente improvavel como,
por exemplo, a de um arco magnético invertido onde o campo do topo seria maior que o
campo dos pés. Verificamos entéo, que para eventos situados proximos ao centro do Sol
até uma longitude de 30° a orientacdo do arco magnético “efetivo” em relago ao equador

solar néo altera o campo inferido como vimos Secéo 4.2.5.1.
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Assim, limitamos 0 nosso estudo a apenas 14 eventos situados em longitude heliografica
menor do que 30° e que portanto ndo se alteram com os angulos de visada do “Topo” do

arco.

Os valores tipicos encontrados para os parametros fisicos (médias da amostra) das duas

regides do arco magnético foram:

— Topo: indice espectra dos elétrons = 34; freqiéncia de pico = 12 GHz campo
magnético = 480.
— Pés: indice espectral dos elérons = 3,8; freqiéncia de pico = 15 GHz campo

magnético = 860 G.
— Razéo de espelhamento magnético = 3,9.

Podemos ver pelos vaores acima que, os parametros encontrados ndo diferem muito da
situacéo encontrada com os 33 eventos, e que estes valores estdo de acordo com os valores
encontrados por Nindos et al. (2000).

Assim, através destes 14 eventos (com longitude menor que 30°) conseguimos estimar
outros parametros de interesse no estudo do aprisionamento e precipitagdo dos elétrons,

tais como o angulo do cone de perdas médio “ag” e a fraco de precipitacd média dos

elétrons “gprec”, CUjos Valores encontrados foram: ag @48° € Qprec @33 %.

Estes valores encontrados indicam que a maioria dos elétrons esta aprisionada no topo do
arco magnetico, oscilando de um ponto de espelhamento a outro, até que sua energia
diminua através de colisdes entre as particulas ou que as particulas aprisionadss se re-
alinhem e precipitem. Estas colisdes fazem com que o angulo de passo varie para valores
abaixo de 48°, tendo como conseqliéncia a precipitacdo das particulas em direcdo aos pés

do arco magnético.

Neste estudo foi considerada uma injecdo instanténea de particulas em um arco magnético
simétrico e também uma distribuicdo isotropica de angulo de passo. Assim podemos

chamar de evento “tipico”, a seguinte situacao:
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— Em uma explosdo solar os el étrons sdo injetados no topo estrutura magnética de um arco
com uma distribuicdo homogénea de angulos em relagdo as linhas de campo magnético.

Para os eétrons que foram injetados com angulos menores que 48°, ocorre um
desocamento dos mesmos em direcdo aos pés do arco magnético produzindo a
precipitacdo. 1sto ocorre com 33 % das particulas injetadas no decorrer da explosdo solar.
Porém, para os eétrons injetados com angulos maiores que 48°, temos a situagdo em que
estas particulas atingiriam o ponto de espelhamento magnético proximo a um dos pés do

arco e oscilariam de volta para o topo em diregdo ao outro pé do arco magnético.

Em relacdo a distribuicdo de energia destes dois grupos de particulas (aprisionados e em
precipitacdo), vemos que o indice espectral dos elétrons nos pés é maior que o indice
espectra dos elétrons no topo, ou sga, hos pés o indice espectral dos elétrons € mais
“mol€’ do que no topo. Isto indica que devemos ter um nimero maior de elétrons de baixa
energia precipitando, enquanto que os elétrons de energias mais atas ficam aprisionados
no topo do arco magnético. Isto esta de acordo com 0 modelo de aprisionamento onde a

difusdo é controlada pelas colisdes coulombianas cujo tempo de deflexdo colisiona é

%
tapris 1 E{2.

Este processo é considerado como sendo um regime de fraca difusdo de angulo de passo,
onde as particulas com energias maiores ficam aprisionadas mais tempo (sofrem menos
colisdes) enquanto as particulas de menor energia entram em precipitacdo mais
rapidamente. No caso de forte difusio a taxa de precipitacéo seria proporcional aag’/2L,
onde L € adturado arco e ap € 0 angulo do cone de perda (Trottet e Vilmer, 1983) e,

portanto ndo tem dependéncia em energia.

Situaces ndo limitadas somente as colisdes Coulombianas, envolvendo outros processos
de difusio do angulo de passo como a interacdo das particulas com a turbuléncia
eletromagnética ndo estdo sendo descartadas e s80 possiveis que ocorram numa expl0séo
solar (e.g., Bespalov et al., 1987). Porém, isto € apenas uma suposicao tedrica que ndo é

confirmada pelos nossos resultados.

105



Outra questdo que analisamos aqui foi a importancia da variagdo do campo magnético ao
longo do arco, ou sgja, a anisotropia do campo magnético. Esta questdo € muito importante
na descri¢do da evolugdo das particulas ao longo da estrutura magnética da explosdo solar,
influenciando nos célculos de parémetros como o coeficiente de difusdo de angulo de
passo (Dmy utilizado na equacdo de Fokker-Planck, e a raz&o de espelhamento magnético
que esta diretamente relacionada com a taxa de precipitacdo dhs particulas. Fizemos esta
andise através do aargamento espectral que é uma medida da largura do espectro
girossincrotron a meia poténcia da densidade de fluxo em relagdo a freqiéncia de pico
deste espectro.

Comparamos os valores observados, obtidos ch largura espectral apos a separacdo das
componentes do topo e pés do arco magnético, com os espectros de um campo homogéneo
através do codigo Ramaty. Porém, este método empregado para a andlise da anisotropia so
nos permite informar que realmente temos uma possivel variagdo do campo, mas ndo nos
fornece detalhes da variagdo espacia deste. Com as imagens do RHESS|I e TRACE em
EUV temos visto que a complexidade dos arcos magnéticos é grande e, portanto nossos
resultados indicam que o0 arco magnético “efetivo” resultante apresenta alguma anisotropia
confirmando resultados anteriores (Stahli, et al. 1989 e 1990; Kundu, et a., 2001b). Esta é
uma questdo que podera ser analisada com uma profundidade maior apenas com

observacgOes com maiores detalhes espaciais.
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APENDICE A

RESUMO DOS EVENTOS ANALISADOS

Neste Apéndice temos um levantamento preliminar das explosdes solares em estudo. As
colunas estéo dispostas pelo nimero do evento por nos classificado, em seguida temos a
sua classificagdo junto ao Nobeyama Radio Observatory (NRO), a data do evento, a regido
ativa classificada pelo NOAA, a posicao heliogréfica, a intensidade do evento segundo o
GOES, o ingtante em que ocorreu 0 pico do everto na freqiéncia de observacdo de
maximo fluxo, a duragdo do evento, a frequéncia do pico do espectro de densidade de

fluxo e por dltimo a densidade de fluxo de pico maximo.

Evento Classificago NORP Data R/fg\‘/io Posicdo GOES Pico Max. Duragdo Freq. pico Fluxo pico
No. NOAA Heliografica (uT) (s) Max (GHz) (QF%()
0 norpl9980319_0126. xdr 19/03/98 8183  N21E57 Mi1.2 012611 1883 9,4 60
1 norpl9980320_0444. xdr 20/03/98 8179  S24W56 C3.8 04:4452 1686 17,0 125
2 norpl9980423_0541. xdr 23/04/98 --— SI19E85  X1.2 0514220 4118 17,0 1750
3 norpl9980502_0457. xdr 02/05/98 ---- S19W08 C54 04:57:27 1668 17,0 250
4 norpl9980505_0529. xdr 05/05/98 ---- S16W49 C15 05:29:25 6300
5 norpl9980505_ 2304. xdr 05/05/98 ---- S16W59 C24 23:04:05 766 17,0 35
6 nNnorpl9980506_0400. xdr 06/05/98 8210  S16W63 -  04:00:40 120 17,0 160
7 norpl9980506_0455. xdr 06/05/98 8210  S15W63 C84 045514 1217 9,4 130
8 norpl9980508_0157. xdr 08/05/98 8210  S15W82 M3.1 015755 379 9,4 150
9 norpl9980508_0600. xdr 08/05/98 8210 S19W86 M14 06:00:34 2838 9,4 470
10 norpl9980529_0056. xdr 29/05/98 8226 N16W81 M6.7 00:56:29 1710 17,0 100
11 norpl9980613_0418. xdr 13/06/98 ---- S21E51 M19 04:18:36 13757 9,4 180

12 norpl9980713_0338. xdr 13/07/98 ---- S21E39 -  03:38:10 92
13 nor pl9980808_0315. xdr 08/08/98 8299 N14E72 M3.0 03:15:30 73 35,0 2000
14 norpl9980818_0411. xdr 18/08/98 8306 N32E86 ML15 04:12:05 2495 17,0 150
15 nor pl9980818 2300. xdr 18/08/98 ---- N31E82  --  23:.00.06 4678
16 horpl9980822_0001. xdr 22/08/98 8307 N32E50 - 00:01:53 3407 17,0 1700
17 nor pl9980906_0212. xdr 06/09/98 ---- S21W32 C23 021228 226 9,4 65
18 norpl9980909_0456. xdr 09/09/98 8323  S17W70 M28 04:56:35 2271 9,4 300
19 norpl9980927_2340. xdr 27/08/98 8342 N20W54 - 23:40:.08 1184 9,4 220
20 norpl9981105_0614. xdr 05/11/98 8375  N15W15 C2.7 06:14:46 69 9,4 50
21 norpl9981108_2255. xdr 08/11/98 8375  N20W57 M11 22:55:18 5293 9,4 140
22 norpl9981110 0012. xdr 10/11/98 8375 N21W70 C7.9 00:12:25 54 9,4 380
23 norpl9981111 0050. xdr 11/11/98 --- S28E65 -  00:50:11 187
24 norpl9981112_0527. xdr 12/11/98 8385  N19W33 M1.0 05:27:.05 859 17,0 240
25 Norpl9981122_0638. xdr 22/11/98 8384  S25W68 X3.7 06:39:40 300 17,0 14000
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26
27
28
29
30
31
32
33
34
35
36
37
38
39
40
41
42
43
44
45
46
47
48
49
50
51
52
53
54
55
56
57
58
59
60
61
62
63
64
65
66
67
68
69
70

nor pl9981124 0214.
nor p19981128_0539
nor p19981213_0515
nor pl19981218_ 0305.
nor p19981228_0547.
nor p19990118_0015
nor p19990125_ 0055.
nor p19990216_0001.
nor p19990216_0257
nor p19990311_0008.
nor p19990314_0123.
nor p19990316_0250.
nor p19990403_2302
nor p19990404_0521
nor p19990503_2310.
nor p19990507_0436
nor p19990517_0453.
nor p19990525_2304.
nor p19990527_0533.
nor p19990529_0310.
nor p19990626_0511.
nor p19990702_0133.
nor p19990709_2238.
nor p19990728_0156
nor p19990801_2312
nor p19990802_0627
nor p19990804_0549.
nor p19990820_2306
nor p19990825_0135.
nor p19990828_0056
nor p19990908_0555.
nor p19990917_0118.
nor p19991025_0629
nor pl19991116_0408.
nor p19991122_ 0254.
nor p19991124 2329.
nor pl19991126_0120.
nor p19991227_0150.
nor pl19991228 0043.
nor p20000112_0136
nor p20000120_0224.
nor p20000121_0508.
nor p20000212_0405.
nor p20000221_0042.
nor p20000224_0107

xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr

24/11/98
28/11/98
13/12/98
18/12/98
28/12/98
18/01/99
25/01/99
16/02/99
16/02/99
11/03/99
14/03/99
16/03/99
03/04/99
04/04/99
03/05/99
07/05/99
17/05/99
25/05/99
27/05/99
29/05/99
26/06/99
02/07/99
09/07/99
28/07/99

01/08/99 8644??

02/08/99
04/08/99
20/08/99
25/08/99
28/08/99
08/09/99
17/09/99
25/10/99
16/11/99
22/11/99
24/11/99
26/11/99
27/12/99
28/12/99
12/01/00
20/01/00
21/01/00
12/02/00
21/02/00
24/02/00

8395
8404
8415
8419
8444
8457
8483
8487
8485
8508
8524
8535
8534
8552
8554
8560
8598
8611
8614
8649

8651
8647
8673
8674
8674
8690
8690
8741
8760
8765
8771

8829
8829
8838
8858

8881

S28W78
N21E41
S21W77
N18E68
N25wW27
S22E09
N20W41
N20W02
S16W26
S19W63
N15E38
N22w27
N21E73
N17E68
N20W64
N19E79
S15W73
N19ES55
N24E20
S23E62
N22E03
S25E06
N21W66
S14E06
S28W22
N25E00
S17W61
S23E60
S26E11
S11W25
N13E56
N13w64
S22E25
N16W68
S13wW58
S15W80
S14w47
N23W34
N23w47
N12E75
N13wW33
N11E39
N25W23
S18W56
N20E74

114

X1.0
X3.3
C3.0
C31
M3.1

M2.6
M3.2
Cc8.7
M2.1
Cc2.2
M4.3
M5.4
M1.9
M3.2
M2.3
C29
M1.6
M2.3
M2.5
C6.9
M1.1
C33
M6.0
M9.8
M3.6
M2.8
C1.0
M2.1
M1.7
M3.0
C29
M5.7
M1.0
M4.5
M2.8
C4.1
C6.7
M1.7
C3.0
M1.1

02:14:26
05:39:51
05:15:15
03:05:03
05:47:10
00:15:39
00:55:06
00:01:38
02:57:49
00:08:08
01:23:51
02:50:14
23:02:43
05:21:26
23:10:19
04:36:09
04:53:46
23:04:.01
05:33:21
03:10:48
05:11:41
01:33:22
22:38:39
01:56:24
23:12:48
06:27:43
05:49:10
23:06:09
01:35:31
00:56:41
05:55:16
01:18:57
06:29:55
04:08:33
02:54:39
23:29:39
01:20:03
01:50:03
00:43:18
01:36:15
02:24:26
05:08:28
04:05:24
00:42:36
01:07:24

2256
4333
349
792
1854
181
650
2239
9888
384
3700
327
3182
2874
499
2393
983
119
4341
1533
3074
4067
4625
2506
1098
168
2461
720
885
1863
293
1282
1010
603
761
6502
7263
689
1196
2783
630
807
3071
280
815

17,0
9,4
17,0
17,0
17,0
17,0
9,4
3,8
17,0
9,4
17,0
9,4
9,4
17,0
17,0
17,0
9,4
9,4
17,0
17,0
9,4
9,4
1,0
17,0
9,4
35,0
17,0
9,4
9,4
9,4
9,4
17,0
38
9,4
17,0
17,0
9,4
9,4
9,4

9,4

1800
1900
105
350
220
190
240
850
120
95
125
110
350
360
200
240
50
250
490
200
35
290
28
130
570
3000
600
1200
200
140
240
180
210
580
6500
900
270
50
210
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71
72
73
74
75
76
77
78
79
80
81
82
83
84
85
86
87
88
89
90
91
92
93
94
95
96
97
98
99
100
101
102
103
104
105
106
107
108
109
110
111
112
113
114
115

nor p20000225_0139.
nor p20000226_2339.
nor p20000301_2340.
nor p20000302_0246.
nor p20000303_0212.
nor p20000306_2301.
nor p20000307_2339.
nor p20000308_0024.
nor p20000308_0158.
nor p20000309_0121.
nor p20000310_0421.
nor p20000310_2317.
nor p20000311_0015.
nor p20000311_0411.
nor p20000312_2305.
nor p20000312_2333.
nor p20000313_0503.
nor p20000315_0540.
nor p20000317_0455.
nor p20000318_2354.
nor p20000320_0519.
nor p20000323_0028.
nor p20000323_0059.
nor p20000327_0515.
nor p20000408_0238.
nor p20000427_0550.
nor p20000518_2259.
nor p20000519_0635.
nor p20000520_0106.
nor p20000522_0243.
nor p20000604_0627.
nor p20000607_0441.
nor p20000608_0526.
nor p20000615_2341.
nor p20000618_0156.
nor p20000623_0404.
nor p20000701_2323.
nor p20000709_0433.
norp20000710_0109.
nor p20000710_0618.
nor p20000711_0346.
nor p20000713_0611.
nor p20000716_0202.
nor p20000721_0522.
nor p20000722_0421.

xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr

25/02/00
26/02/00
01/03/00
02/03/00
03/03/00
06/03/00
07/03/00
08/03/00
08/03/00
09/03/00
10/03/00
10/03/00
11/03/00
11/03/00
12/03/00
12/03/00
13/03/00
15/03/00
17/03/00
18/03/00
20/03/00
23/03/00
23/03/00
27/03/00
08/04/00
27/04/00
18/05/00
19/05/00
20/05/00
22/05/00
04/06/00
07/06/00
08/06/00
15/06/00
18/06/00
23/06/00
01/07/00
09/07/00
10/07/00
10/07/00
11/07/00
13/07/00
16/07/00
21/07/00
22/07/00

8886

8882

8906
8906
8902
8902
8906
8906
8906
8906

8922

8926
8948
8970

8998

8996
9029
9031
9026
9040
9033
9046
9054

9077

9085
9090
9090
9087

N22W15
N22W42
S17wW49
S17W50
S17W63
S11E16
S14W73
S14W73
S15E81
S15E71
S16E55
S16E46
S15E45
S16E42
S16E19
S16E19
S17E15
S17Wi4
S17wW40
S17W65
N11W30
N10E79
N20W32
SO09W61
S15E28
S15wW01
S21W11
S12w01
S20W25
S20W52
N20E43
S32wW64
N20WO07
N18E18
N20W78
N18W27
N12W77
N18E72
N16E57
N17E53
N16W44
N17W69
N11E80
N11E09
S11W28
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01:39:15
23:39:23
23:40:43
02:46:00
02:12:26
23:01:43
23:39:37
04:24:53
01:58:09
01:21:14
04:21:49
23:17:10
00:15:53
04:11:09
23:05:47
23:33:45
05:03:21
05:40:57
04:55:27
23:54:14
05:19:08
00:28:26
00:59:31
05:15:19
02:38:39
05:50:33
22:59:39
06:35:39
01:06:42
02:43:15
06:27:45
04:41:01
05:26:07
23:41:53
01:56:59
04:04:02
23:23:22
04:33:07
01:09:19
06:18:08
03:46:21
06:11:15
02:02:35
05:22:43
04:21:22

120
1708
361
2620
1619
2618
3459
308
945
460
178
2876
753
803
1355
1999
2583
260
1492
5269
4051
6274
425
3711
2318
803
1723

3663
287
1866
945
210
730
223
2389
2077
10604
556
1760
259
1244
4988
928
263

17,0



116
117
118
119
120
121
122
123
124
125
126
127
128
129
130

nor p20000725_0247.
nor p20000726_0315.
nor p20000727_0408.
nor p20000916_0415.
nor p20000923_0223.
nor p20000923_0628.
nor p20000925_0207.
nor p20000930_2319.
nor p20001001_0631.
nor p20001029_0147.
nor p20001115_0244.
nor p20001123_2321.
nor p20001124_0459.
nor p20001125_0111.
nor p20001220_2245.

xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr
xdr

25/07/00
26/07/00
27/07/00
16/09/00
23/09/00
23/09/00
25/09/00
30/09/00
01/10/00
29/10/00
15/11/00
23/11/00
24/11/00
25/11/00
20/12/00

9087
9087
9090
9165

9169
9169
9209
9223
9235
9236
9240

NO4WO05
S13W78
NO8W70
N13W05
N10E10
N10E08
N10W15
NOSW75
NO9W78
S21E34
S15w47
N21wW02
N19WO05
NO9E46
N10E62

116

M8.0
C5.0
M2.4
M5.9

M1.8
X1.2
M5.0
M4.4
C5.7
X2.0
Mm8.2

02:47:54
03:15:11
04:08:04
04:15:01
02:23:11
06:28:09
02:07:03
23:19:24
06:31:14
01:47:10
02:44:15
23:21:55
04:59:38
01:11:03
22:45:51

930
302
786
6117
688
4405
2266
2565
3011
3175
1383
1826
2051
7140
298

17,0
9,4
9,4

2,0
35,0
9,4
9,4
9,4
35,0
38

3000
550
2700

500
5200
250
1700
700

8500
5000



APENDICE B
DIAGRAMASDO FILTRO TIPO “MEDIA CORRIDA”

Diagrama representativo do filtro tipo “Média Corrida’, que é utilizado na obtencéo das
densidades de fluxo referentes as componentes gradual e de estruturas rapidas. Na Figura
B.1 temos um diagrama geral e na Figura B.2 temos um diagrama com O processo

especifico para o filtro passa-baixa.

Fluxo Total
Tempo de Cortel

Filtro Passa—Baixa [_,,,_:> 1 Detalhes na Figura B.ZE

Fluxo _  Fluxo
Gradual — Filtrado

Fluxo
das _ Fluxo Fluxo

Estrut. Total ~  Gradual
Rapidas

Fluxo Fluxo
Gradual das Estrut.
Rapidas

FIGURA B.1 — Diagrama geral da separacdo das componentes gradual e de estruturas
rapidas utilizando o Filtro tipo “Média Corrida”.
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i !

k =1
Escaa Tempo
Gradual =~ de
Corte
Fluxo _ Fluxo
Intermediario ~ Total
_ Fuxo _ Média Corrida do
Filtrado (i) =  Fluxo Intermed. com
1£iEN a Escda Gradual

Fuxo Fuxo
Filtrado (i) - Filtrado (i)
1£iEN 1£i EN

Fuxo Fuxo
rFiltrado (i) = Intermed.(i)
1Fi £ N 1£iEN

| Escdagradua = Escalagradua x k

Fuxo _ Fluxo
Intermed Filtrado
k=k+1
£
k:5
>

FIGURA B.2 — Diagrama especifico para o processo do Filtro Passa-Baixa.
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APENDICE C
EQUACOES DE CORRECAO PARA O ANGULO DE VISADA

Abaixo estdo relacionadas as equagdes de correcdo para o angulo de visada que um
observador na Terra tem do topo (Cropo) € 0OS Pés (Opss) do arco magnético, em relacdo a
posicdo da explosdo solar dada pela posicéo heliogréfica. Mas como foi dito no Item 4.2.4,
0 nosso modelo simplificado de arco magnético é parecido com uma trave de gol, onde as
“pernas’ do arco magnético sdo duas retas paralelas entre s e perpendiculares a fotosfera,

e 0 “topo” do arco € uma terceira reta unindo as outras duas.

Assim, 0 arco magnético gque esta originamente posicionado no ponto “A” da Figura C.1
(retdngulo em destague que esta alinhado com a reta t”), teria um angulo azimutal do
plano do arco em relacdo ao equador solar de aproximadamente “AZ’ (se considerarmos
que uma reta “r’ passasse pelo topo do arco magnético).

Utilizando as equacbes da trigonometria esférica (e.g. Abramowitz e Stegun, 1965),
chegaremos as seguintes equagtes para 0 angulo de visada dos pés (Qpss) € do topo (Gropo)

do arco magnético:

DaFigura C.1, alel dos cossenos fica
cosa=cosb.cosc+ senb.senc.cosA (CY

Assim, para o calculo do angulo de visada dos pés do arco magnético temos:

COS?pés:COSB..COSC‘F sen a.sen c.cosB

como B =90° b COS ?pes = COS @ . COS C

portanto, ?pes = arccos (cos a. cos c) (C.2)

119



Agora, para facilitar o cllculo do angulo de visada do topo do arco magnético, podemos
considerar que a reta que passa pelo topo do arco magnético (reta “r”) seja deslocada para
uma posicdo heliogréfica “A;” de ta forma que a reta “r” (chamada agora de reta “r1”)
passe pelo centro do Sol, pois a uma disténcia de 1U.A., as retas que partem da “ superficie
solar até o observador” e do “centro do Sol até o observador” podem ser consideradas

paralelas.

Assim, o angulo de visada do topo @opo), que € o angulo entre a reta do topo e o
observador, tem como Vvértice o centro do Sol, e para que as equagdes fiqguem corretas

devemos calcular nova posi¢ao heliografica da explosdo solar.

Utilizando, entdo, a Equacdo C.1 da trigonometria esférica em relagdo ao centro do Sol,

temos:

= arccos (cos a;.Ccos c, ) (C3)

”?
* topo

senc 0
Az) .cos ¢,

P2
a, = arccos &-
sen (

tanc O
a = arcsen - ———x
g tan (Az) g

é -
S & 0
c, = arcsen €sen (Az) . |1 - ﬂi
é sen (A2 g

[ oY ey ey ent?

&

ondee a éalongitude;
a; éanovalongitude;
B =9
C éalatitude

C, éa novalatitude;
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Az  éo0angulo azimutal do plano que contém o arco magnético (representado
pelareta“ r ”);
A posicdo heliografica da explosdo solar na reta “r”

A; posicdo heliografica da explosdo solar nareta “ry”

observador

FIGURA C.1 — Reacbes trigonométricas esféricas sobre a superficie solar para a
determinagdo do angulo de visada do topo e dos pés do arco magnético.
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