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Resumo

Nesta tese modelamos: algumas estruturas magnéticas fechadas presentes no Sol
(arcos coronais e proeminéncias arciformes) usando a teoria MHD ideal. Aproxi-
mamos as estruturas arciformes por cilindros de plasma portando corrente, de
intensidade e perfil arbitrarios. e 3 (razao entre a pressao cinética e magnética)
qualquer. Resolvendo a relacao de dispersao para ondas de pequena amplitude,
analiticamente (de forma aproximada pela andlise WKB) e a equacao de modos
cilindricos, numericamente (usando o ‘shooting method’), obtém-se as ondas dis-
cretas de Alfvén, que sao um novo tipo de onda de Alfvén que esta abaixo do
continuo. Os modos discretos de Alfvén aparecem quando consideramos uma
corrente ao longo da coluna de plasma e/ou a frequéncia de ciclotron. Como
se trata de automodos, esta onda nao sofre os fortes efeitos dissipativos, tipo
‘mistura de fase’, como no caso da onda torcional que estd dentro do continuo,
podendo assim explicar as oscilagoes observadas nas proeminéncias e nos arcos
coronais. Foi ainda mostrado que esta onda também pode dissipar sua energia
através de mecanismos colisionais (viscosidade) e nﬁo—co]isionais, o que explicaria

parcialmente o aquecimento da coroa e das proeminéncias arciformes.
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Abstract

/-

We have modeled some closed magnetic structures of Sun (coronal loops and
loop prominences) using the ideal MHD theory. We have approximated the loop
structures by a current carrying plasma cylinder, with_ an arbitrary density and
profile, and also an arbitrary 3 (ratio between kinetic to}magnetic pressure). Solv-
ing analytically the dispersion relation for small amplitude waves, by using the
WKB approximation, and solving numerically the eigenvalue equation for cylind-
rical modes, using the shooting method, we have obtained the discrete Alfvén
waves. These are a new type of Alfvén waves which lie below the shear Alfvén
continuum in the wave spectrum. These discréete modes appear when there are
electric current along the plasma column or finite ion cyclotron frequency. Since
these are eigenmodes, they do not suffer the strong dissipation, by phase-mixing
proc;?ss, as in shear Alfvén waves which are immersed in the Alfvén continuum.
Thus we can explain the observed oscillations of loop prominences and coronal
loops. Also we have shown that these waves also decay, dissipating its energy by

collisional mechanisms (viscosity) and by non-collisional processes. This dissipa-

tion explains in part the coronal and loop prominences heating.
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Prefacio

Nestz tese foram estudados dois problemas: o problema do AQUECIMENTO
CORONAL e o da OSCILACAO DAS PROEMINENCIAS EM FORMA DE
ARCO.

A geometria destes objetos conduz a uma estrutura semi-toroidal, que em uma
~ primeira aproximacao pode ser vista como um cilindro limitado, podendo ainda ser
modelados por um cilindro infinito. O estudo de uma coluna de plasma cilindrica
através da teoria MHD nos leva a um espectro de ondas que podem aparecer no
plasma, dentre estas ondas escolhemos a onda discreta de Alfvén.

Foi aplicado o modelo de ondas discretas de Alfvén para explicar uma parcela
do aquecimento coronal e algumas das oscilagoes das proeminéncias arciformes.

A tese estd dividida em seis capitulos: no primeiro é feita uma introdugao a tese
onde sao expostos os problemas, descritos os modelos, e mencionada a contribuicao
deste trabalho. No segundo capitulo fazemos uma revisao sobre a atmosfera solar
de forma a se localizar e parametrizar os objetos astrofisicos onde foi aplicada a
teoria da onda discreta de Alfvén. No terceiro capitulo é feita uma revisao sobre a
onda discreta de Alfvén, onde se procura esclarecer as semelhangas entre esta onda
e as outras ondas de Alfvén. E enfatizado também os novos resultados obtidos
para a relacao de dispersao que foi obtida através da aproximagao WKB e novos
resultados numéricos para a E(.;u acao de Hain-Liist onde siao obtidos os automodos
w e as autofuncoes Epara quaisquer valores de § (razdo entre a pressao cinéticae a
magnética), e da corrente (intensidade e perfil). No quarto capitulo é apresentado
o modelo de oscilagao de proeminéncia via onda discreta de Alfvén(Azevedo et al.
(1990)). onde vemos como as autofrequéncias variam com a corrente (gg), com £,
com o efeito da toroidicidade, com o perfil da corrente, com o perfil da densidade
e com as condigoes de contorno (fronteira livre ou fixa). No quinéo capitulo é
apresentado o modelo para o aquecimento coronal utilizando-se as ondas discretas

de Alfvén nos arcos coronais. Neste capitulo é usada a mesma técnica usada no
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quarto capitulo para se obter as autofrequéncias, variando corrente e a razao de
aspecto, tomando-se valores tipicos dos arcos coronais. E uma vez de posse dos
valores das autofrequéncias, sio calculados todos os coeficientes de amortecimento
possiveis para a onda discreta de Alfvén, encontrando-se resultados que tém boa
concordancia com os valores observacionais. No sexto capitulo apresentamos as

nossas conclusoes e possiveis trabalhos futuros.



Capitulo I
INTRODUGCAO

Neste capitulo serao apresentados os fenémenos do aquecimento cromosférico
e coronal, e as oscilacoes das proeminéncias arciformes; os modelos que preten-
dem explica-los; suas evidéncias observacionais, e a contribuicao desta tese para a

modelagem de tais fenomenos.

I.1 O Aquecimento da Cromosfera e da Coroa
Solar

A fusao termonuclear ocorre no centro do Sol onde a temperatura é estimada
em (T = 1.5 x 10°K); & medida que se afasta do centro do Sol a temperatura vai
diminuindo de forma que o minimo, no final da fotosfera, é de 4.3 < 10° K. A partir
deste ponto a temperatura aumenta com a distancia até que na coroa (QR@) chega
a 2.0 x 10°K. Dai em diante, a temperatura diminui lentamente com o aumento
da distéancia [1! conforme é mostrado na figura 1.1, onde se pode ver que a inversao

da curva de temperatiira é abrupta.
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Figura 1.1: Temperatura na superficie solar em fungao do raio

Durante o eclipse de 1868, Secchi detectou as linhas de um novo elemento, o
Hélio, e no ano seguinte (1869) foi descoberta uma nova linha que foi atribuida a
1m novo elemento, o ‘coronium’. Durante todos os eclipses posteriores continuou-
se a detectar este ‘novo elemento’ na coroa solar; entretanto, como o ‘coronium’
56 era detectado na coroa, o seu estudo era mais dificil pois s6 durante os eclipses
sodia-se detectd-lo. Porém, em 1927 Bowen |5 esclareceu que determinadas raias
lesconhecidas detectadas nas nebulosas eram emissoes do Oxigénio ionizado. Em
1930 Lyot construiu o primeiro coronégrafo que permite a observagao da coroa,

ndependente da ocorréncia de eclipses, trazendo um aprofundamento no estudo



do ‘coronium’. Em 1941 Edlén [10, provou que o ‘coronium’ era a emissao do
FeX 1V, fato que foi usado para estabelecer a temperatura da coroa.

Muitas observacoes tém sido feitas em Terra e por satélites mostrando que,
com algumas excegoes, o fenémeno de aquecimento da cromosfera, coroa (c/c) é
mais geral, sendo comum a um grande numero de estrelas, indicando que estas tém
camadas ou regioes em suas atmosferas externas nas quais a temperatura ¢ muito
mais alta do que na fotosfera. Estas camadas da ‘c/c’ sao caracterizadas por uma
grande perda de energia (as cromosferas perdem energia predominantemente por
radiacao e as coroas por condugdo, radiagao e ventos estelares). Uma descrigao
teérica completa da estrutura térmica e dinamica da atmosfera requer a especi-
ficacao de mecanismos para depositar energia a uma taxa suficiente, de forma a
suprir a perda observada devido a radiagao e a ejegao de massa. A nossa intengao
nao é escrever uma revisao sobre o assunto, mas apenas apresentar o problema do
aquecimento cromosférico/coronal nas suas linhas mestras, comparando, quande
possivel, os resultados observacionais com os previstos na teoria.

Muitos pesquisadores tém tratado este problema e tém sugerido varios me-
canismos para explicar o aquecimento cromosférico/coronal. Dentre os trabalhos
realizados destacam-se os seguintes: Biermann (1946) [3]; Osterbrock (1961) [24];
Kuperus (1969, 1983) [18,19]; Wentzel (1978, 1981) [40,41]; Ulmschineider (1979,
1081, 1986) [36,37,38); Chiuderi (1981, 1983) |7,6]; Priest (1981, 1982, 1983) [27]
29,28]; Hollweg (1981, 1983, 1985) [16,15,14); Parker (1983, 1986) [26,25]; Narain
e Ulmschineider (1990) [23].

Pelo numero de processos sugeridos por todos estes trabalhos, infere-se que
nao é possivel a explicagao do aquecimento da ‘c/c’ por um tnico mecanismo, pois
até agora nao foi possivel estabelecer que mecanismo predomina sobre o outro.
Alguns agem globalmenté, mas outros somente em situagoes particulares. E nossa
expectativa que, devido a diversidade das estrelas no Universo, pode-se encontrar

uma determinada relagao entre os tipos estelares e os tipos de mecanismos predo-



minantes no aquecimento ‘c/c’. A despeito do esforgo para uma base observacional
para cada mecanismo ainda temos um desenvolvimento tedrico bastante pequeno
para ser dada a palavra final.
i
Os princi{)ais mecanismos de aquecimento podem ser divididos em duas grandes

classes:

e aquecimento por ondas acusticas;

¢ aquecimento por mecanismos magnéticos.

i

I.1.1 O aquecimento por ondas acusticas

Este tipo de aquecimento foi sugerido pela primeira vez por Biermann (1946)
[4] e posteriormente por Schwarschild (1948) [32], onde a ‘c/c’ poderiam ser aque-
cidas pela dissipacao do fluxo de energia mecanica na forma de ondas acusticas
propagantes. Tais ondas seriam geradas pela turbuléncia da zona de convecgao e
comegariam a se propagar na atmosfera; porém, como esta vai se estratificando
devido a gravidade, a onda que inicialmente tinha perfil senoidal vai se escarpando
até se transformar em uma onda tipo dente de serra, de forma que a velocidade
da onda passa a ser maior do que a velocidade do som no meio produzindo uma
onda de choque. )

Esta atmosfera estratificada, devido a gravidade, assegura que a frequéncia da
onda exceda a frequéncia de corte actstica wy. = g/2v., onde ‘v.” é a velocidade
do som. Para os parametros caracteristicos da regiao de temperatura minima na
atmosfera solar, o critério de w > wy4. corresponde a ondas cujo periodo fica com-
preendido na faixa de P ~ 200 — 300s. O fluxo de energia ascendente das ondas
propagantes de amplitude 6V é dado por F4. =~ péV*’v,, o qual representa so-
mente uma pequena fracao do fluxo de energia radiativa na s-uperficie estelar. Se a
temperatura do gas pode ser considerada como sendo aptroximadamente constante

na direcao radial, entao a conservacao do fluxo de energia da onda requer que

6V « p~'/? e a amplitude da onda cresce conforme ela se propaga para regioes



de densid‘ade menores. Para uma amplitude finita (6V ~ v,), a velocidade de fase
é maior nas compressées do que nas rarefagoes (Landau e Lifschitz (1959)) [20].
A consequeéncia disso é que o perfil da onda que era senoidal vai se escarpando,
transformando-se numa onda tipo dente de serra, isto é, uma onda de choque 2
frente de cada compressao. A energia da onda mecénica é dissipada na razao
x Fs./L, onde para cada onda de choque (dente de serra) de pequena ampli-
tude, de pequeno periodo P e de nimero de Mach M, temos que o comprimento

caracteristico da dissipacao é dado por:

v; P M3
P [y
Kuperus (1965) [17]; de Loore (1970) [9].

L~ (L1)

A dependéncia de L com P sugere que as ondas de curto periodo sao dissipadas
ﬁa baixa atmosfera, enquanto a dissipagdo das ondas de longo periodo ocorre a
grandes alturas (Stein e Leibacher (1974)) [33]. .

No caso do Sol, o aquecimento por ondas acisticas se restringe & baixa cromos-
fera segundo evidéncias observacionais colhidas pelo satélite OSO 8 e apresentadas
por Athay e White (1977) (2], Mein et al. (1980) [22] e Mein e Schmieder (1981)
[21].

Na figura 1.2 mostra-se o problema da temperatura em funcio da altura onde

se pode ver em detalhe o fendmeno de aquecimento da cromosfera e da coroa.

Na figura I.3 mostra-se com detalhe 0 aquecimento da regiao de transicio, onde
se pode ver a competicao entre os mecanismos de radiacio e conveccio em cada
parte da regiao de transigao.

No minimo de temperatura é observado um trem de onda de 5 min. contendo
suficiente energia para aquecer a baixa cromosfera: mas, no caso da alta cromos-
fera o fluxo j4 estd reduzido (Athay e White (1977)) [2]; por isto o, processo de
aquecimento da alta cromosfera e coroa deve ser outro, tal como, o magnético.
As dificuldades que as ondas de natureza magnética podern apresentar sio relati-

vas a absorcao e reflexao devido a nao homogeneidade. Apesar da velocidade de



Alfvén crescer com a altura, ela é capaz de prover um fluxo de ondas de Alfvén de
curto periodo (=~ 10s), que pode preencher toda a coroa, parecendo assim ser um

mecanismo viavel para aquecer a maioria dos arcos coronais.
/

1.1.2 Aquecimento por mecanismos magnéticos

Observagoes 6pticas de alta resolugao da atmosfera solar tém revelado que a
coroa (exceto os buracos coronais) é altamente estruturada, constituindo-se de uma
variedade de arcos os quais sao definidos pela geometria dos campos magnéticos
locais (Withbroe e Noyes (1977)) [42]; (Vaiana e Rosner (1978)) 139]. Além
disso, estas observagoes implicam que a maior parte do fluxo radiativo vem do
plasma quente, confinado magneticamente em arcos fechados, sendo que a emissio
mais forte de raio X mole se origina nas regioes de grande concentracao de fluxo
magnético (Rosner et al. (1978)) [30]; (Golub et al. (1980, 1981)) [11,12|. Estes
resultados sugerem que o campo magnético estd diretamente envolvido no aqueci-
mento Ida coroa solar e, por analogia, no das coroas estelares.

O campo magnético também se apresenta em estruturas abertas (buracos coro-
nais), as quais sao responséveis pelo vento solar, o que nao é objeto de estudo desta
tese. Por isso, para o estudo do aquecimento coronal s6 interessa as estruturas
fechadas (arcos coronais).

O campo magnético exerce varios tipos de influéncia no plasma coronal. Sao

elas as seguintes:

e Confinamento: a forca J x B é capaz de confinar o plasma possibilitando

assim o seu aquecimento;

e Armazenamento de Energia: a energia magnética armazenada por unidade
de volume (B?/2) vem do campo magnético ao longo do tubo de plasma e

do campo magnético torcional (produzido pela corrente);

e ‘Ondas: o plasma magnetizado pode suportar varios tipos de ondas que

6



podem transportar energia de um ponto para outro do plasma, pedendo
amortecer devido a diversos mecanismos ou converter de um tipo de onda

para outro que se amortece aquecendo o plasma;
e Dissipacao Ohmica: regioes onde existe corrente, ha dissipagao 6hmica;

e Condugao de Calor: o coefciente de conducao térmica paralelo ao campo
magnético(nparatia) € muito maior do que o coeficiente perpendicular ao
campo. Desta forma o campo magnético age como um ‘cobertor’ isolando o

plasma de forma efetiva.

Concluindo-se, do que foi mencionado acima, o aquecimento coronal ocorre
nas estruturas fechadas de campo e é de natureza magnética; a ejecao de massa
ocorre nas estruturas abertas do campo e o aquecimento das camadas inferiores

da atmosfera solar é devido as ondas actsticas de curto periodo.

I.2 As Oscilagoes das Proeminéncias Arciformes

As primeiras observa¢oes das oscilagoes das proeminéncias em forma de arco
(arciformes) foram feitas por Remsey e Smith (1965). Apesar de passado 25
anos desta descoberta e da grande importancia de se conhecer os comportamen-
tos oscilatérios das proeminéncias arciformes para elucidar sua estrutura mag-
netohidrodinamica (MHD), infelizmente ainda nao hé um nimero suficiente de
observagoes compativeis com a complexidade do problema. Portanto, apesar do
tempo decorrido, ainda nao se tem uma base de dados capaz de propbrcionar su-
porte adequado para a resolugao do problema. Inclusive, recentes observagoes tém
levado a crer que em determinadas regices das proeminéncias arciformes os movi-
mentos periédicos podem ser amplificados (Tsubaki (1986)) [34], tornando assim
o problema ainda mais interessante.

As oscilagoes destas proeminéncias estao também relacionadas com as emisssoes

dos ‘flares’ (fulguragdes ), de modo que, além de ser um problema importante para

"y
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Referéncia periodo velocidade
Vrinak (1984) 8 min. < 350kms™?
Wiehr et al. (1984) 3.5 min. +210kms™!
Tsubaki e Takeuchi (1986) | 210-240 s. | +2kms™!
Balthazar et al. (1986) 210-400 s. +2kms™!
Tsubaki et al. (1987) 160 s. +1.4kms™!
Tsubaki et al. (1988) 640s. | +2 — 3kms™!

Tabela I.1: Oscilagao de proeminéncias arciformes de curto periodo

o aprimoramento da ciéncia bdsica, é também importante na ciéncia aplicada pois
a atividade sl)lar se relaciona diretamente com o clima da Terra.

As os'cilag(")es das proeminéncias arciformes sao .cla.ssiﬁcada.s em oscilagoes de
grande perfodo (40-80 min.) e oscilagdes de curto perfodo (3-10 min.). Na tabela
I.1 apresentamos os principais experimentos de curto periodo e na tabela 1.2 os de
longo periodo. £ importante notar que nas proeminéncias arciformes as flutuagoes
periédicas sao observadas apenas no efeito Doppler relativo a velocidade na linha
de visada, em contraste com as oscilagoes coronais que tém flutuagoes perioédicas
nas trés quantidades: intensidade, largura de linha, e deslocamento da global da
linha pelo efeito Doppler.

Apesar dos resultados ja obtidos, hd necessidade de um numero maior de ob-
servagoes para que os resultados até aqui encontrados possam ser confirmados
(Tsubaki (1989)) [35]. Entretanto, vem sendo empreendido um esforgo no sentido

de se criarem modelos tedricos para explicar estas oscilagoes .

| Referéncia periodo velocidade
Malville e Schindler (1981) | 75 min. =1~ 2kms™"
Bashkirtsev (1983) 77-88 min.
Bashkirtsev (1984) 42-82 min. '« £0.2 — 6kms™! |
Wiehr et al. (1984) 50-64 min. = =1 — 2kms™!
Balthazar et al. (1986) 48 min.

Tabela 1.2: Oscilacao de proeminéncias de longo periodo



I.3 Contribuigéo da Tese

A contribuicao desta tese é a criacao de um modelo que explique as oscilagoes
das proeminéncias arciformes e o aquecimento da coroa solar.

Devido as caracteristicas do plasma (densidade, temperatura, e campo
magnético) que constitui a atmosfera solar, é valido o uso da teoria magneto-
hidrodinamica (MHD) no estudo dos fenomenos ali presentes (Priest (1982)) 29].

A topologia apresentada pelos arcos coronais e proeminéncias arciformes sugere
sua modelagem por uma coluna de plasma semi-toroidal e/ou dipolar. Entretanto,
o estudo do espectro das ondas MHD para uma coluna de plasma cilindrico nao es-
tava completo; por isso, estas estruturas foram aproximadas por colunas de plasma
cilindrico, com condigoes de contorno periddicas nas tampas e com uma condicao
de fronteira livre (plasma-vdcuo) na superficie lateral e com a possibilidade de
portar uma corrente arbitrdria tanto em intensidade como em perfil, e ter também
um valor arbitrdrio de f§ (razao entre a pressao cinética e pressao magnética),
pois as solugdes existentes até hoje se restringiam a valores pequenos de corrente
(Bs/B. < 1) e de B.

Usando esta modelagem se obtém uma equagao diferencial do tipo de Sturm-
Liouville nao normal (o coeficiente do termo de mais alto grau pode se anular)
conhecida como equagdo de Hain-Liist (Hain e Liist (1958)) [13]. Esta equagﬁo
nos leva ao espectro de ondas MHD (que serd discutido em detalhe no capitulo
IIT), que contém um espectro de ondas magnetossénicas lenta e rapida e de ondas
de Alfvén. Como a resolugao deste tipo de equagao é bastante complicado, fizemos
uma andlise WKB da equagao, o que nos permitiu uma solugao analitica preliminar
que Ja mostrava uma boa coincidéncia com os resultados observacionais de Azevedo
et al. (1991) [8]. Tais resultados nos incentivaram a resolver a equagio diferencial
numericamente de forma a termos um resultado que possibilita tragar o espectro
das autofrequéncias mais preciso. Para a solugao numérica da equagao usarmos o

‘shooting method’.



Esta solugao nos leva & onda discreta de Alfvén cujos modos estao fora do
continuo e sao automodos da coluna de plasma. Portanto, esta onda é capaz de
explicar, simultaneamente, as oscilacoes e o aquecimento destas estruturas, pois
no modelo da onda de Alfvén ‘torcional’, usado até entdo, estes dois efeitos sdo
mutuamente exclusivos.

Desta forma a contribuicao desta tese pode ser assim resumida: na fisica de
plasma bdsica foram obtidos novos resultados an.alt’tz'cqf e numéricos para a teo-
ria espectral de .ondas MHD, mostrando que. a onda discreta de Alfvén € capaz
de explicar simu!taneamente‘as oscilacoes e o aquecimento de colunas de plasma
cilindrico que portem corrente arbitrdria e tenham B qualquer. Isso € importante
para a Astrofisica, pois nem as correntes nem [ sao limitados, e muitos obje-
tos podem ser modelados por colunas de plasma cilindrico com as caracteristicas

descritas acima.
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Figura 1.2: Logaritmo da temperatura em fungao da altura considerando em de-
talhe a regiao fotosfera-baixa da coroa
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Capitulo 'I.I
ATMOSFERA SOLAR

II.1 Introducao ,

Nesta segao é apresentada uma introducao sumaria sobre a atmosfera solar
visando apenas focalizar a configuracio dos objetos astrofisicos que siao usados no
trabalho. Apresentam-se assim as proeminéncias arciformes e os arcos coronais
da atmosfera solar. O objetivo principal é, portanto, dispor-se da caracterizacio
destes objetos (campo magnético, densidade, temperatura, geometria do campo
e topologia dos objetos) de forma-a possibilitar a formulacao dos modelos. Sao
também apresentados dados observacionais com os quais podem ser comparados

os resultados obtidos através do modelo tedrico desenvolvido nesta tese.

II.1.1 A atmosfera superficial '

A atmosfera superficial é constituida por:

o Fotosfera, que € a regidao onde sio gerados os fétons de luz visivel. Sua ex-
tensao é de 0,5 AM'm (muito fina em comparagao com o raio do Sol 700 Mrm).
O tamanho desta regiao costuma ser definido como tendo a basefem Tseoo = 1
e o nivel superior igual ao minimo de temperatura (vide figura I1.1). Além de
ser a regiao onde sao gerados os fétons, é a regiao onde vemos as granulagoes

ue sao o topo do movimento de conveccao do Sol. Aparecem também os
q p S P
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supergranulos e manchas solares, e é nesta regiao também que se mede o

campo magnético do Sol.

¢ Cromposfera é a regiao que. vem logo depois da fotosfera, comecando no
minimo de temperatura e terminando no inicio da regiao de transigao (regiao
definida por uma abrupta mudanga nas grandezas fisicas caracteristicas como
mostra a figura 1.2). Ao todo a cromosfera se extende por 2 Mm acima da

fotosfera.

e A regiao de transicao € uma camada muito fina (0,05 Mm) acima da cro-
mosfera onde a temperatura aumenta de uma ordem de grandeza havendo
uma forte emissao de linhas no ultravioleta devido a este grande incremento

na temperatura.

11.1.2 A coroa interna

A coroa interna comeca no final da Regiao de Transigéo, ou seja, a 3 Mm
da superficie, estendendo-se até 1 Ry a partir da superficie. E na coroa interna
em que acontece todos os fenémenos de nosso interesse, como as proeminéncias
e os arcos coronais. Na coroa interna (K-coroa) o espalhamento da luz que vém
da fotosfera é feito principalmente pelos elétrons, tanto que a intensidade de sua
emissao é proporcional a densidade eletrdnica.

Até 1930 s6 era possivel observar a coroa solar durante os eclipses; entretanto,
com a criagao do corondgrafo por Lyot, passou-se a poder observar a coroa de
maneira mais frequente, apesar da perda de qualidade. assim possibilitando estu-
dar de maneira mais detalhada a dinamica coronal. As observacdes em raio X e
em ultravioleta feitas pelo Skylab e pelo SMM nos permitiu estudar a estrutura
fina da coroa e aprimorar o estudo das regioes fechadas e abertas, que levaram ao
aquecimento da coroa e a producao do vento solar.

As proeminéncias arciformes serao estudadas em detalhe na secao I1.2 e os arcos

coronais na segao II.3. A configuragao da coroa depende do campo magnético,
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equivalerido a dizer que a configuragao varia de acordo com o ciclo solar. No
maéximo de atividade aparecem estruturas brilhantes chamadas jatos em todas as
direcoes. No minimo de atividade solar estes jatos estao presentes somenie nas
regioes equatoriais e plumas polares sao emitidas a partir dos p6los. Assim, quando

observamos a coroa solar em raio X podemos reconhecer trés estruturas:

e 0s buracos coronats: regioes de campo magnético aberto onde o plasma é

acelerado dando origem ao vento solar.

e as regioes ativas: regioes de campo magnético fechado onde o plasma fica

confinado e é aquecido. A regiao é composta por uma série de arcos coronais.

e os pontos brilhantes de rato X: regioes de pequenas e intensas estruturas

espalhadas pelo disco solar, que emitem raio X.

11.1.3 A coroa externa e o vento solar

Uma das grandes descobertas da fisica espacial foi saber que a Terra estava
imersa na atmosfera solar externa, que estd sempre se expandindo. As observagoes
da coroa solar durante os eclipses deram indicios de haver ejegao de matéria do
Sol. A cauda dupla dos cometas foi outro indicio, sendo a cauda reta e aglomerada
causada pela pressao de radiacao do Sol, e a outra mais difusa pelo fluxo do ma-
terial coronal. Parker (1958) [13] previu teoricamente este fluxo, ao qual chamou
de ‘vento solar’. Esta previsao foi confirmada em 1962 pelo satélite Mariner 2
durante a sua missdo a Vénus.

Medidas continuamente feitas por satélites revelam que o vento solar é muito
rapido (1,6 x 10° km/h), rarefeito (poucas particulas por em?), e quente (10° K). O
vento solar é um plasma, e como tal sofre influéncia do campo magnético da coroa
arrastando-o consigo e expondo o espaco interplanetario (incluindo og planetas) a
influéncia do campo que gira solidario com o Sol. A Terra tem seu préprio campo

magnético que interage com o vento solar e deflete as suas particulas; assim, uma
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parte da energia do vento solar é transmitida para a Terra através de uma série
de processos.

Muitas perguntas bdsicas sobre o vento solar continuam em aberto, tais como:
O que causa’o vento solar? Sua energia vem do aquecimento da coroa? Quais os
mecanismos de aceleragao do vento solar? Em verdade, estas e outras perguntas
ainda nao tém respostas satisfatorias. .

Como foi visto anteriormente, a coroa interna (K-coroa) é caracterizada pelo

-

espalhamento da luz, que vem da fotosfera, pelos elétrons, por isto a intensidade
é proporcional a densidadeleletrénica; entretanto, a coroa externa (F-coroa) é
caracterizada pelo espalkamento da luz, que vem'da fotosfera, pela poeira. A
coroa interna também se caracteriza pela grande emissao de raio X, pois a maioria
dos arcos fechados se encontram nesta regiao (3 Mm a partir da superficie do
Sol). Na coroa interna também se encontram regioes de linhas de campo aberto
(buracos coronais), que dao origem ao vento solar.

Na coroa externa, a maioria das linhas de campo sao abertas e com o plasma
sao arrastadas pelo vento.solar, pois a matéria estd congelada nas linhas de campo
magnético, dando origem ao campo interplanetdrio, que passa a permear todo
espaco interplanetdrio interagindo com todos os objetos que estejam nesta regiao
(planetas, cometas, etc.). Este campo gira solidario com o Sol e estd dividido em
setores (em nimero sempre par) norte e sul, conforme podemos ver nas figuras 11.2

e I1.3, que interagem de maneira ciclica com os objetos do espaco interplanetério.

I1.1.4 O vento solar e a interagdo com os planetas

O Sol continuamente bombardeia a Terra com energia de trés formas:
particulas, campos magnéticos, e radiagao eletromagnética (rédio. infravermelho.
luz visivel, ultravioleta, raio X, raio ). Uma vez que cada forma de energia afeta
nosso meio ambiente, precisamos entender o comportamento do Sol e os processos

pelos quais ele produz estas formas de energia.
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A maior parte da emissao solar é em luz visivel. Esta luz fornece energia
para fotossintese e para aquecer a Terra. influenciando o vento e a chuva. Nio é
conhecido o efeito de mudangas siibitas na emissao de luz visivel do Sol. que foi
detectado recentemente por satélites. Os satélites detectaram uma variagao muito
major na emissao de raio X e ultravioleta. os quais sao absorvidos nas camadas
superiores da Terra, aquecendo-as e fazendo com que as mesmas se expandam e
com isto prejudicando os satélites mais préximos da Terra fazendo com que os
mesmos caiam mais rapido. Os raio X e ultravioleta ionizam parte da atmosfera
criando uma camada chamada ionosfera, que reflete as ondas de rddio, tornando
possivel as transmissoes de longa distancia. As particulas e os campos do vento
solar sdo responsiveis pelas auroras e pelas perturbacdes no campo magnético
da Terra. Algumas das- maiores auroras e perturbacoes geomagnéticas ocorrem
concomitantemente com a ocorréncia de ‘flares’ que emitem grande quantidade
de gds quente e ondas eletromagnéticas (raio X) de grande intensidade. Estas
chegam a Terra como vento solar influenciando as condi¢des na Terra. Existem
vérios trabalhos que relacionam a atividade solar com o nosso clima (Dickinson

(1986)) [4]; (Crooker e Siscoe (1986)) |?]; Reid (1986)) [16].

I1.2 As Proeminéncias

O termo proeminéncia é muitas vezes usado para definir uma gfrande quanti-
dade de objetos com uma estrutura relativamente estdvel que dura desde meses até
algumas horas. As proeminéncias normalmente estio associados 4s fulguragées.
Quando as proeminéncias sao vistas no limbo do Sol sao brilhantes, enquanto que
vistas sobre o disco parecem escuras e sao chamadas de filamentos. Frequente-
mente usamos a definicao de que a proeminéncia é um objeto que estd na cro-
mosfera e/ou na coroa, que é mais denso e frio do que o plasma a s'u’:a volta, cuja
pressao se mantém constante. As proeminéncias podem ser classificadas em ativas

ou quiescentes dependendo se estao ligadas a regides ativas ou a regides quiescentes
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proeminéncia f coroa
T (K) | n(em®) | T(K) | n (em?)
12.000 | 8 x 10" | 10° [ 6 x 10°

Tabela I1.1: Caracteristicas de temperatura e densidade da coroa

do Sol. As proeminéncias ativas normalmente tém menor tempo de vida e maior
variacao de suas caracteristicas no tempo. Existe uma série de classificacoes de
proeminéncias (Tandberg-Hansen (1974)). Entretanto, as proeminéncias das quais
trataremos aqui sao as proeminéncias arciformes, que normalmente tém seus pés
ancorados nos pélos de uma mancha solar conforme mostra a figura 11.4. Nor-
malmente estas proeminéncias sao atravessadas por uma corrente elétrica paralela
ao eixo da proeminéncia, como proposto por Anzer e Tandberg-Hansen (1970).
A esta corrente inclusive é atribuido o papel de sustentar a proeminéncia con-
tra a gravidade, através da forga de Lorentz (conforme o esquema da figura I1.5)
corrente esta gerada pelos movimentos dos pés das proeminéncias.

Portanto, o tipo de proeminéncia estudada nesta tese tem seus pés ancorados
préximo aos polos de uma mancha solar, a maior parte do seu corpo esta sobre a
linha neutra e é paralelo a superficie do Sol (vide fig. 11.4). O aumento da corrente
normalmente é visto como o responsavel pela ascensao da proeminéncia. Como
ja foi dito anteriormente, as proeminéncias sao condensacoes de plasma dentro
da coroa, estdveis por longo tempo e mais frias do que a coroa, mantendo-se a
pressao constante. Para melhor fixar esta idéia apresentaremos as caracteristicas

dos plasmas das proeminéncias e da coroa na tabela II.1.

Quando se considera a corrente, passa-se a ter uma estrutura hélica de campo

pois Bi; = 0. conforme vemos na figura 11.6.



1I1.2.1 As proeminéncias arciformes quiescentes

A proeminéncia quiescente é uma estrutura muito estével e pode permanecer
na superficie do Sol por meses. Sua vida comeg¢a numa pequena regiao ativa
(‘plage’) a qual é localizada ao longo da linha de inversao magnética entre duas
regioes de polaridade oposta. Normalmente a proeminéncia vai crescendo du-
rante meses, a Nao ser que entre numa regiao ativa que acaba por destrui-la. A
proeminércia pode atingir até 700 M m de comprimento, migrando lentamente na
direcao do pélo mais proximo. Os valores tipicos para uma proeminéncia quies-

cente sao :
e densidade (n,): 10" — 10" m~3 ’
e temperatura (7,): 5000 — 8000 K
o campo magnético (B): 5 —40 G
s comprimento (L): 60 — 600 Mm
o altura (h): 15.— 100 M'm
e espessura (e): 4 — 16 Mm
e razao H* /H: 1 -10

Na figura I1.4 mostra-se como a proeminéncia arciforme se localiza em relago
ao campo magnético. _ .

As proeminéncias solares ji sao observadas hd séculos e a sua espectroscopia
levou a descoberta do Hélio em 1886. Uma proeminéncia quiescente é uma enorme
folha de plasma denso e frio imersa no plasma quente e rarefeito da coroa so-
lar. Quando as proeminéncias estao sobre o disco sao chamadas de/filamentos e
na figura 1.4 faz-se um esquema de como este filamento se localiza em relagao

ao campo magnético. Com relacao aos valores do campo magnético, os mesmos
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variam de acordo com os autores; por exemplo, Tandberg-Hansen (1974) [18] acha
um valor médio de 7,3 G, com a observacao num intervalo de 3 a 8 G. Harvey
(1969) dd um valor médio de 6,6G. O eixo da proeminéncia faz um angulo de
aproximadaf:neme 15° com as linhas de campo, como mostra a figura I1.4.

No caso das proeminéncias arciformes ‘ativas’ o campo magnético é bem maior
(100 - 200 G). As proeminéncias alteram lentamente seu perfil durante sua vida
(1-300 dias); depende, entre outros fatores, da latitude onde se encontram local-
izadas. Em baixas latitudes elas tém uma vida média de 2 rotagdes (50 dias);
ja as localizadas em altas latitudes tém vida média de 5,1 rotagoes (140 dias).
Entretanio, uma proeminéncia formada numa regiao ativa dura apenas algumas

horas ou alguns dias.

11.2.2 As proeminéncias ativas

As proeminéncias ativas estao localizadas nas regioes ativas e estao normal-
mente associadas as fulguracoes solares. Elas tém uma estrutura dinamica com
movimentos violentos e seu tempo de vida de minutos ou horas. Existem varios
tipos, tais como: vagas (“singe”), borrifo (“spray”), (os quais sao provavelmente
filamentos de praia em erupgao) e proeminéncias arciformes. O campo magnético
para todos os casos sao cerca de 100G e a média de temperatura é muito mais alta
do que as das proeminéncias quiescentes.

Normalmente as proeminéncias arciformes ativas estao ligada as fulguragoes
(“flares”) e, portanto, sao estudadas dentro deste capitulo.

Para se ter uma idéia das diferencas entre as proeminéncias quiescentes e as -
ativas, sao apresentadas as suas principais caracteristicas na tabela I1.3.

Observando-se a tabela 1.2, fica evidente que, as principais diferencas entre os
parametros do plasma que compoem as duas espécies de proeminéncias sao que as
ativas tém temperatura, densidade e campo magnético maior do as quiescentes,

enquanto que o seu tempo de existéncia é bemn menor do que aquele das quiescentes.



grandezas | Proeminéncias = Proeminéncias
caracteristicas | Quiescentes Ativas

21 ! 60 -600 ~ 200 ;
(Mm) | (200) - !

T  5000-8000

(K) . (7.000) 10°-107

n - 10M-10% 5-7 x10°
(em™3) (10'1) |

B

(G) 5-10 100

t
(dias) 140 1

Tabela 11.2: Nesta tabela vemos as caracteristicas das proeminéncias: 2 L —
comprimento; T — temperatura; M — densidade; B — campo magnético; t —
tempo de vida

I1.2.3 As oscilagbes das proeminéncias arciformes

Os movimentos oscilatorios na atmosfera solar sao um fendémeno comum,
sendo facilmente detectados. Tais oscilagoes ocorrem nas camadas superiores das
proeminéncias e da coroa, mas até hoje nao foram completamente compreendidas.

Os processos oscilatérios nas proeminéncias tém sido investigados por varios
autores, entre os quais citamos os seguintes: Dyson, (1930) [5]: Hyde.r, (1966) [7};
Kleczek e Kuperus, (1969) [9]; Zhugzhda et al. (1979) [21]; Malville e Schindler
(1981) [12]; Malherbe et al. (1981) [11]; Vr&nak et al. (1990) [20].

Geralmente os auto;'es relacionam o estudo das oscilacoes a ativacao das
proeminéncias por ‘flares’. .

Usando um filtro H,, Ramsey e Smith (1965-1966) 115 (14| observaram a
cintilacao de filamento produzida por deslocamentos Doppler peridédjcos da linha
espectral correspondente & linha de transmissao do filtro. Neste caso a frequéncia

de oscilacao foi de 1.5 — 10 ciclos por hora. O fenomeno da cintilacao é observado
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como sendo causado por uma perturbacao, originado numa regiao de fulguragao
e ¢ interpretado como uma oscilagao vertical que é amortecida pela viscosidade
do plasma da coroa no qual a proeminéncia estd imersa (Hyder (1966)) [7]. Ao
contrario disto, Kleczek e Kuperus (1969) [9] acreditam que as oscilagdes das
proeminéncias ocorrem na horizontal e o fenomeno da cintilagao era devido a
componente da velocidade na linha de observacao da oscilagao. Por outro lado,
Brown (1958) [2], no seu estudo de estabilidade de modelos magnetoestaticos para
oscilacoes horizontais, chegou a conclusao de que a frequéncia nao pode ser menor
do que 1mH:% se a proeminéncia arciforme é estavel.

Muitas observagoes das oscilagoes da linha foram feitas por Harvey (1969) (6]
usando equipamento do HAO (High Altitude Observatory). Oscilagoes periddicas
foram encontradas em cerca de um tergo das medidas (= 100). Os periodos médios
encontrados para as oscilagoes foram 318 — 354 s para proeminéncies nao ativas e
ativas, respectivamente. O maior periodo medido foi de 16 min. E foi suposto que
estas oscilagoes sao causadas por ondas de Alfvén. Entretanto Harvey nao excluiu
a possibilidade de que as-oscilagoes observadas tenham uma origem instrumental.
Resultados similares foram obtidos por Zhugzhda et al. (1979) [21] estudando a
variacao temporal da drea aparente de uma proeminéncia em arco com um filtro
H,, encontrando um periodo de 340 s enquanto as oscilagoes detectadas pareciam
ser do tipo de Alfvén.

Usando os espectogramas de uma proeminéncia ativa na linha D3 do Hey,
Shpitalnaya e Tifrea (1971) [17 acharam variagoes oscilatérias da intensidade cen-
tral e no deslocamento Doppler da linha e nos tamanhos dos nés individuais da
proeminéncia com o periodo méximo de 5 min. A amplitude das oscilagoes de
velocidade foi alta. cerca de 60 A ms™!. Uma andlise dos termos de longo periodo
dos perfis de D3 do He; feita por Landman et al. (1977) IO num dado ponto de
uma proeminéncia quiescente mostrou somente oscilagbes de baixa amplitude na

largura da linha e na intensidade, com periodo de 25min., mas sem deslocamento



de linha.

Malherbe et al. (1981) 11 obteve uma sequéncia temporal para um filamento
quiescente de 720 s de duracao e com um degrau temporal de 30 s. Uma andlise de
Fourier das velocidades medidas em H, mostrou que oscilacoes de curto periodo
quase inexistem no filamento (existem somente pequenos picos préximos a 190 s),
enquanto o espectro de poténcia na cromosfera quiescente apresenta um mdximo
bem determinado em 240 s.

Malville e Schindler (1981) [12] observaram uma proeminéncia arciforme com
oscilagoes simultaneas radiais e torcionais com periodo de 75min, comprimento de
onda de 37Mm, e uma amplitude de 1 —2Kms~!, 90min antes de uma fulguragao
no limbo. Estas oscilagoes acredita-se estarem associadas a instabilidade tipo
“kink™ de um tubo de fluxo que porta corrente.

As oscilagoes de longo periodo em velocidades na linha de visada com periodo
de 80 min em proeminéncias foi descoberto por Bashkirtsev (1983) [1]. Entre-
tanto, nao hd muitos estudos deste fenomeno publicados até o momento, sendo
que na parte de deteccao de oscilagoes de proeminéncias arciformes os principais
trabalhos sao Vrsnak (1984, 1990) [19] [20], sendo estes os trabalhos que usamos
como principal fonte de dados para testar nosso modelo (cap. IV). No cap. 1ja
sumarizamos os principais resultados das medidas das oscilagoes de longo (40-80

min.) e curto (3-10 min.) perjodo nas tabelas 1.1 e 1.2.

I1.3 Os Arcos Coronais

Os arcos tiveram seus estudos intensificados a partir dos experimentos feitos
no Skylab e no SMM. Na verdade, os arcos coronais sao classificados em cinco
tipos que estao colocados na tabela I1.3. Os arcos sao estruturas fechadas de

"
campo magnético que de certa forma confinam o plasma, sendo que a razao entre
a densidade dentro e fora do arco é 4.

Na realidade a regiao coronal pode ser dividida em duas partes, uma com

26



quiescente

tipo interconegao ativa pos fulguragao
parametros fulguracao simples
2L(Mm) , | 20 — 700 20 —700 | 10— 100 | 10 — 100 5—50
T(10°K) |2-3 1,8 0,01 -2,5/0,01 < 40
n(10™) 7 2-10 5— 50 10° < 10*

Tabela I1.3: Tipos de Arcos Coronais

estruturas fechadas (arcos coronais) e outra com estruturas abertas (os buracos

. i - .
coronais), donde o plasma flui para fora do Sol dando origem ao vento solar.

Fagamos uma pequena descri¢ao dos cinco tipos de estrutura fechada de arcos:

e a) Arcos de interconexao: unem diferentes regioes ativas e parecem formar

um s6, ou quando dois arcos se extendem e acabam se conectando. Estes
arcos estao sempre associados a regioes ativas e seus pés giram provocando
tor¢ao nas linhas de campo do arco. Esta torgao esta associada ao brilho em
raio X do arco (Svestka(1977)); estes arcos tém suas caracteristicas (temper-
. atura e densidade) relacionadas na tabela II1.3. Pode-se observar que o arco

é mais quente do que a coroa quiescente que o cerca.

b)Arcos das regioes quiescentes: nao estao conectados com as regioes ativas.

E observando os raios X moles, vemos que estes arcos sao mais frios.

c)Arcos em regioes ativas: sao arcos que ligam as duas polaridades de uma
regiao ativa. Neste caso a pressao no centro do arco é de trés a quatro vezes

maior do que a pressao ambiente.

d)Arcos da regiao de poés-fulguragao: sao arcos que ligam as duas polaridades
de uma regiao ativa. aparecem ap6s uma fulguragao e tem uma densidade 3

ordens de grandeza maior do que os arcos da regiao ativa.

e)Arcos da regiao de fulguragao simples: sao arcos que estao ligados as ful-

‘guragées simples, sendo sua densidade tao grande quanto a dos arcos da
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regiao de pos-fulguragao .

No nosso trabalho sempre usaremos os arcos das regioes ativas. A maior parte
L
dos raios X moles, da emissao ultravioleta e das linhas proibidas é oriunda dos

arcos coronais.
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Figuara I1.1: Definigao da Fotosfera

29



PLANO DO

EQUADOR
SOLAR
FOLHA DE
CAMPO MAGNETICO
NEUTRO

Figura I1.2: Visao artistica em trés dimensoes representando o campo magnético
do Sol difundido pelo espago interplanetéario
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ORBITA DATERRA

Figura I1.3: Visao dos setores magnéticos do campo do-Sol difundido pelo espago
interplanetdrio visto a partir do pélo
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LINHA NEUTRA

LADO SUL
DA MANCHA

!

LADO NORTE
DA MANCHA

Figura I1.4: Visao de como uma proeminéncia s2 estrutura em relagao ao campo
magnético
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Figura I1.5: Esbogo para o Modelo de Sustentagao da Proeminéncia pelo Campo
Magnético
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Figura 11.6: Esbogo da Proeminéncia com Campo Hélico
; -/
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Capitulo III
ONDAS DE ALFVEN

I11.1 Introducao

Existem muitos tipos de oscilagoes que podem se propagar no plasma, dentre
as quais uma das mais estudadas é, sem duvida, a onda. de Alfvén. Desde quando
foi proposta por Hannes Alfvén (1942) [1], sua aplicagao a astrofisica e aos plas-
mas de laboratério vem crescendo consideravelmente. E bastante compreensivel
que as ondas de Alfvén sejam tao investigadas: em qualquer plasma magnetizado
as ondas de Alfvén podem se propagar como modos normais. A sua participagao
nas explicagoes da totalidade dos fenémenos que ocorrem dentro de plasmas mag-
netizados pode ser pequena, porém, como 99% da matéria do Universo estd no
estado de plasma e sendo o Universo permeado por eampo magn_étirco é certo que
a importancia das ondas de Alfvén seja grande. O mesmo pode-se dizer dos plas-
mas de laboratério, que normalmente estao imersos em um campo magnético e
dando origem a ondas de Alfvén.

As ondas de Alfvén podem ser obtidas através da teoria magnetohidrodinamica
(MHD). Sabe-se que os resultados desta teoria depende da geometria‘adotada, por
isso quando se estuda as ondas de Alfvén usando teoria MHD deve-se levar isto
em consideragao. Por isso, quando se estuda.as ondas de Alfvén em coordenadas

planas é visto um certo tipo de onda; porém, ao se considerar uma geometria
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cilindrica se vé as ondas de forma diferente. Neste capitulo é estudada a equagdo

MHD e a partir dela estudamos as relagoes de dispersao das ondas.
/

III.2 Teoria Magnetohidrodinidmica Ideal

Para melhor compreensao das ondas de Alfvén é apresentado um resumo da
teoria MHD ideal. A teoria MHD considera o plasma como um fluido tnico
com grande ,condutividade dentro de um campo magnético, com temperatura
isotrépica, restringindo-se a oscilages relativamente lentas no tempo e no espago

(Sakanaka (198 1)) [13]. A teoria MHD resistiva é descrita pelas seguintes equacées:

Continuidade,

dp ~
— + V. pV = II1.
5t T VP (ITL.1)
Conservagao de momentum,
N ™
pE:JxB—Vp—V-ﬂ (11.2)
Lei de Ohm,
E+VxB=nJ (111.3)
Equagoes pré-Maxwellianas,
. 4B
VXE = — ' 11.4
X . E (1I1.4)
VHEB = J (I11.5)
V-B =0 (I11.6)

Equacao de Energia (Equagao de Estado, quando n = 0),

d g 2 el | : i
P =g 1J° (111.7)
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onde p é a densidade de massa. V é a velocidade do fluido, ¢ é o tempo. Béo
campo magnético. E é o campo elétrico, p é a pressao do fluido, J é a densidade
de corrente elétrica. n é a resistividade do fluido. que no caso MHD ideal é zero,
~ = 5 '3 é a razdo dos calores especificos e V- 7 é o termo de viscosidade.

As equagoes (IIL1) a (IIL.7) constituem um sistema de 14 equagoes e 14
incégnitas, portanto o sistema esta completo e é possivel a sua solugao.

Para deduzir a equacao geral usamos a seguinte aproximacao. Linearizamos

todas as grandezas supondo que podemos escrever todas da seguinte forma:

G(Z,t) = Go(ZE) + G1(Z,t) + + - (I11.8)

onde || G, ||<<|| Go |-
Substituindo todas as grandezas na forma linearizada, equagdo (IIL.8), nas
equagoes de (III.1) a (I11.6), fazendo as demais substituicoes e considerando que

Vo = 0, se obtém para a equagao perturbada de primeira ordem a seguinte ex-

pressao:
3%V, - "
P ETE : v {(Vl - V)po + 1poV - Vl}
+ {(V x Q) x Bo+ (V x Bo) x Cj} (111.9)
onde
Q@ =V x (Vi x Bo) . (I11.10)

Usualmente, ao invés do vetor velocidade perturbada 17"1 é usado o vetor deslo-
camento E(: T — Iy), pois levando em consideracao que, em primeira ordem,
Vi(Z,t) = BE(Z,t)/8t. Voltando a equagao (II1.9) é visto que todos os termos
contém V; de modo que, a menos de uma constante de integracio e supondo a

reversibilidade do modelo, é possivel escrever a equagao (I11.9) como:

3* ~ -
9}},'{—5 = V{(E'V)Pn+’}'PoV'§_}

A+{(Vxé)x§g+(fo}’o].x é}. (111.11)
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Aqui é interessante se redefinir a quantidade (_j Voltando a expressao que

conjuga a lt;i de Ohm com as equagoes de Maxwell, temos:
8B, /ot = V x (V; x By).
Supondo novamente que

V, = 8€/at

e considerando a reversibilidade no tempo, pode-se dizer que, a menos de uma
constante arbitréria, a equagao (I1.10) pode ser escrita como B; = V x (€ x By),
ou seja, a quantidade é ¢ identificada como o vetor campo magnético perturbado.

A partir da equagao do movimento linearizada para a teoria MHD ideal, subs-
tituindo os coeficientes da equagao (III.11) por suas fun.(;ées de equilibrio é obtida

a equagao de autovalor.

II1.3 As Ondas MHD num Plasma Homogéneo,
Infinito e sem Corrente de Equilibrio

Para este caso sao usadas coordenadas planas e se supoe que todas as quar-
tidades sao fungoes do tipo: F(r,t) = Foezp(—iw + tk.z + tkyy + tk.x), onde w é
real, k., k, e k. sao os vetores de onda nas diregoes z, y e z, respectivamente, e
que Vy=0,Jp=0c¢e B = (0,0, B,).

Pode-se demonstrar que a equagao (II1.11) é Hermitiana, isto é, w?, que é o
seu autovalor, é real, podendo ser positivo ou negativo.

Aplicando exp(—iwt) para o termo da esquerda da equagao (IIl.11), temos:
pd2E/8t? = —pw?f. E interessante notar que neste caso B = (0,0, B;) onde B, p
e p sao constantes implicando que Vp = 0e V x By = 0? Entdo a equagao (II1.11)

se simplifica bastante e pode ser escrita como:

—pwi€=V {’)ng . E} +(V x Q) x B.. (I11.12)
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A equagao (II1.12) é uma equagao vetcrial que pode ser escrita na forma ma-

tricial:
3 =kIV?: =k k VP —kk0? &
—p* | & | = =k VE —FV? k0! & (111.13)
£, ) —k,k,t‘f —kikzt'_'f —kgvf £

o

. onde 13 = B*/p, v = qp/p, V2 = v2 + 12
Para que esta equagao tenha solugao nao trivial é necessario que o determinante
da matriz, que representa o sistema, seja igual a zero. Esta condicao nos di a
relagao de dispersao:
(w? = K2vd) [w" — k*(v2 + v})w? + kﬁkzviv:} =0 (I11.14)
218 4 L2 R
onde k* = k; + k; + k.
A equagao (II1.14) tem trés solugoes:

w® =k3th (I11.15)

que € a onda de Alfvén de cisalhamento (cu modo intermediério) e

o 1/2 '
2 2 X v kz’”i”f
= = —k*V — =z A"s 2
w wslf -\lb 1:': 1 .2 4 ) (III 16]

onde o indice s se refere ao sinal “” e o indice f se refere ao sinal “+”, sio ondas

magnetossonicas lenta e rapida, respectivamente. |

II1.3.1 A onda de Alfvén de cisalhamento
A relacao de dispersao da onda de Alfvén de cisalhamento é dada pela equagio
(II1.15) que pode ser reescrita como:

w? = v2k?cos? " (L)

onde cosf = k./k. Sendo € o angulo entre o vetor de onda total e a direcio do
eixo z podemos deduzir como a frequéncia se comporta em relacio ao angulo de

propagacao.
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A onda lenta e a onda rédpida também podem ter sua relagao de dispersao
escrita em fungao do angulo de propagagao 6:

! 2 /2
1 qvivicos*d : ,

I11.3.2 A onda de Alfvén compressional

As equagdes (II1.17) e (II1.18) merecem um estudo mais detalhado. Vejamos
os seguintes casos: a) 8 = 0: temos a onda de Alfvén e as ondas magnetossonicas.
b) 8 = 7/2 ou 37 /4: nao hd onda de Alfvén e nem a onda lenta; somente persiste

a onda rapida
w? = k*V2 (I11.19)

A equagdo (II1.19) pode ser escrita por extenso w} = k*(v} +v?). Se vy >> v,
a relagio de dispersao pode entao ser escrita w} = kzvi, que € conhecida como
onda de Alfvén compressional. Isto significa que a pressao magnética é grande
comparada com a pressao do plasma. O modo compressional da onda Alfvén
resulta principalmente da compressao das linhas de forga do campo magnético. A
onda de cisalhamento resulta da oscilagao da linha de campo magnético, como se

fosse um elastico esticado.

III.4 Onda de Alfvén em Plasmas Infinitos Nao
Homogéneos e sem Corrente

Ainda usando a geometria plana podemos supor que numa das diregoes (e.g.
) o equilibrio nao é homogeéneo. Esta nio homogeneidade poderia ser, por exem-
plo, duas placas condutoras, uma variagao no valor do campo magnético ou uma
variacao da densidade nessa diregao. Isto significa que nao se pode mais escrever
todas as grandezas na forma F(7,t) = Foe-.tp(—iu-i-:'kzz.-'- thk,y + tk.z), mas temos

que passar a escrever assim: F(r.t) = F(r)ezp(—iw + 1k.z — 1k,y) e as derivadas
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com relacao a z sao mantidas e nao podem mais ser substituidas por k,. Por
isso agora quando for calcular o determinante da equagao geral como no caso da
equacao (I11.13), se obtém nao uma equagao algébrica mas uma equagao diferencial
de segunda ordem, veja por exemplo Goedbloed (1979) 7.
Para melhor estabelecer as idéias podemos tomar um plasma infinito na direcao
de y e z, porém limitado na diregio de 7 por duas placas, situadas em r = *a. E
suposto ainda que o campo magnético seja da forma B = (0, B,(z),B:(z)) e que
a pressao e a densidade sejam funcao de z (p = p(z) e p = p(z)). Fazendo agora
o procedimento indicado obtemos a seguinte equagao:
d lN d

B i Ezl + (W’ ~ f*v})€ =0 (I11.20)

onde

N = (- f}) [V - f2ulvl] (111.21)

(
D = w*-FVW?+E i} (111.22)
f = (k,B,+k.B,)/B (I11.23)
g = (k,B.—k.B,)/B (111.24)

onde k* = k2 + kZ.

Evidentemente o fator /N/D escrito a frente do termo de mais ‘alta derivada
desempenha um importante papel na nossa equagao. Observamos que quando N
passa por um zero a equacao diferencial é nao normal. Portanto, quando N se
torna zero em algum ponto, o problema deve ser tratado de uma maneira especial.

Para proceder esta analise a razao I¥/D é escrita da seguinte forma

N _ pelw? - wi(g)]lw? - wiz)] / .

D |w?—wi(z)]w? - i ()] (111.25)
onde

wa = [,
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2 _ 2vAvs
w, = [ Ve
§o 1 P
win = FEV? [1 sk [1 - %ﬁ”—] ] . (I11.26)

Agora as quatro frequéncias (w%, w?, w?, w?,,) dependem de z através das

quantidades f?(z), vi(z) e V2(z).

Quando N = 0, passa-se a ter um problema de espfectro continuo de solugoes
para a equacao diferencial, ou seja, se tem um conjunto impréprio de autovalores
da equacao. Enquanto que, quando D = 0, se obtém dois conjuntos de valores
que resultam na nao Sturmianidade do operador. Estes dois conjuntos funcionam
como separadores das outras regides como mostramos na figura IIL.1.

Portanto, as conclusdes importantes desta segao é que a introdugao da nao
homogeneidade no plasma resulta em regices de “espectro continuo” [7,9,3]. Isto
¢é muito importante, pois indica uma possivel forma de se aquecer o plasma com

as ondas de Alfvén.

111.4.1 Mistura de fase e 0 modo de con\_ferséio

A equagao (II1.20) é uma equagao de autovalor com os autovalores w? e as
autofuncdes &,, correspondentes. Quando N for igual a zero em algum ponto a
equacao é singular neste ponto. A solugdo neste caso se obtém expandindo os
coeficientes em torno deste ponto (Appert (1974)) (2.

Como N é uma funcao de w® e r pode se escrever que existe r = z4(w?) para
o qual «? = w%(z) tal queN(z,w?) = 0. Isto nos permite fazer uma expansao e
torno deste ponto tal que:

N(z,w?) = a [I - I_,q(.a.‘z)] = 8

onde s = r — 14(w?) e a é um fator constante dependente das fungoes de equilibrio
em s = 0. Proximo a esta singularidade a equagao (I11.20) se reduz a:
d | d&;
— |8
ds

R - 27
s l 3sE, =0 (I11.27)
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onde 3 é um outro fator que depende das quantidades de equilibrio em s = 0.
Pela equagao (II1.27) se pode analisar o comportamento de £, préximo a sin-
gularidade e calcular o seu valor através de uma expansao em série. Uma das

solugoes independentes contém uma fungao logaritmica:

£a = u(s.w?®) (pequena solucao)

£2 = u(s.w?)lnis +V(s,w?) (grande solugao)
onde u e V sao fungoes analiticas de s, onde a solucao geral pode ser escrita como:

£. = [Aju+By(uln|s| + V)] H(s) +
[Azu + By(uln S|+ V)] H(-s) (111.28)

onde H(s) é a fungao degrau de Heaviside e A,, A2, B, e B, sao constantes a
serem determinadas pelas condigoes de contorno e a continuidade das solugoes e
suas derivadas primeiras.

Trazendo as ‘condicoes de contorno’ para a vizinhanca do ponto singular,
&2(s = =£s;) = 0, onde s; é um valor pequeno (isto é possivel, pois, como a
solucao é singular no ponto s = 0, portanto a solugao fora da sua vizinhanga pode

ser considerada desprezivel) e supondo que £,(07) = £,(07), temos a’solugao :

-'C_IA(uz) U(S,wz) - vl(wz)]

U(s,w?) Up(w?)

R =
U(z,w?)H(za(w?) — ) +

[ln [I —zaw@?) ] | v(sw?) vzth)]

T2 — Ta(w?)]  U(s,w?) Us(w?)
U(z,w?)H (z — z4(w?) } ' (111.29)
/
Para cada valor de w? tal que N(z,w?) = 0 ocorre, pode ter uma solugao do

tipo (I11.29). Foi mostrado por Tataronis e Grossmann (1973) e Hasegawa e Chen '
(1974) [16,11] que quando ocorrem estas solugdes impréprias o plasma pode ser

aquecido. Em um plasma quente o espectro continuo desaparece e o aquecimento
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é explicado pela conversao de modo da onda incidente para a onda Alfvén cinética
(Hasegawa e Chen) (1974). _

Portanto’ a introducio de uma nao homogeneidade faz surgir uma regiao de
espectro continuo que permite dissipar energia da onda mesmo usando a teoria
MHD ideal (MHD nao resistiva). Para fixar melhor as idéias basta analisar a
figura I1.2 onde desenhamos £4(z,w) versus z. Uma questao que se destaca é
que no ponto z4 a fungao é descontinua. Este tipo de comportamento auxilia a
compreender o conceito de mistura de fase e absorgao ressonante.

E usado o exemplo de uma nao homogeneidade fisica (duas placas ) colocadas
numa direcio para mostrar que isto leva a um comportamento completamente
diferente das equagoes que regem o plasma. A introdugio de quaisquer outros tipos
de nao homogeneidade (nio homogeneidade de campo magnético ou densidade)

acarretam o mesmo tipo de efeito.

III.5 Ondas Magnetohidrodindmicas em Plas-
"~ mas Cilindricos

Vimos na sec¢ao anterior como a nao homogeneidade pode afetar o comporta-
mento do plasma. Nesta segao procuramos estabelecer as alteragoes produzidas
pela mudanca na geometria. Para tal tomamos um plasma cilindrico circundado
por uma parede metalica ou espaco livre.

Seguindo o mesmo procedimento usado para a geometria plana, obtém-se a
equacao de Hain-Liist (1958) |10 . onde foram adotadas coordenadas cilindricas r,
6, e z. Supoe-se que todas as quantidades perturbadas tém a mesma dependéncia
7(7,t) = F(r)ezp(—iwt + imb ~ 1kz). Denominando-se os deslocamentos de el-
ementos de plasma em relagao ao equilibrio nas diregoes r, 0, e z, de &, & e
¢, respectivamente. e usando o procedimento analogo aquele para coordenadas

planas, pode-se chegar a uma equagao somente em fungao de & que é a equagao
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de Hain-List:

F{ 106} +sre) =0 (11L30)
onde
0 = 5
N = (pw* - F*)gp
D = p’w'- Hgp
F = =B.+kB,=(k-B)

gg = pw’(yp+ B*) —ypF’

m2

H = = —{-k:
b i
d Bﬁ 9
- 2 _p2y_ % Dés
g(r) (pw® = F') —r—(—)
4k? By, ) d [2kBs
+5 () (a8 —pw™yp) + 1 | Gap
G = B, -kB,. (I11.31)
'

Esta equagao necessita dos perfis de equilibrio para ser resolvida. Os perfis de
equilibrio satisfazem a equagao

d
a(p +B?/2)+Bi/r=0" ) (111.32)

o

onde B* = B? + B?.

Aqui temos trés quantidades p, B. e By e uma equacgao. Arbitram-se dois perfis
e calcula-se o terceiro usando a equagao (II1.32). Além disso, é preciso assumir
um perfil para p, o qual é normalmente determinado pelas condi¢ges fisicas do
problema.

Para obter a solugao da equagao precisamos das condigoes de contorno. Pode-
se considerar uma fronteira fixa ou fronteira livre cuja escolha estd vinculada a

escolha do modelo {isico adotado.
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Um passo importante no estudo da estabilidade do plasma foi dado por
Sakanaka e Goedbloed (1974) [14,8]. Nesses trabalhos foi estabelecido um novo
critério ch aniado de o critério de estabilidade sigma. e abriu caminho para o estudo
de estabilidade em tokamaks com uma nova técnica numérica. Esses trabalhos per-
mitiram um estudo mais cuidadoso do espectro continuo referido por Grad (1974)
9], que sugeriu a existéncia de quatro regices de continuo. Verificou-se porém
que hd somente duas regides do continuo (Appert (1974)) [2]. Continuando esta
anélise Goedbloed (1975) [6] fez a previsao dos modos discretos que depois foram
encontrados experimentalmente no tokamak da Universidade de Texas em Austin.
A partir dai surgiu a idéia de se usar estes modos para o aquecimento do plasma.
Tal idéia foi desenvolvida pelo grupo do CRPP na Suica -onde foram desenvolvidos
c6édigos numeéricos e o experimento TCA (Tokamak Chaufage Alfvén), De Cham-
brier et al. (1982) [5], Ross et al. (1982) [12.. _

Um exame da equagao (II1.30) permite a determinagao da faixa do continuo.
Esta é determinada resolvendo a equagao N(r,w®) = 0. O continuo é o conjunto
de po.nt.os no espago de w onde esta equagao se satisfaz. Explicitamente:

(pw® — F*)gp =0
ou seja, uma das faixas do continuo fica determinada por:
B ¥ (")2
p(r)

A outra faixa do continuo é determinada por gg = 0.

(I11.33)

Os zeros do fator D apenas determinam a regiao onde o operador deixa de ser

Sturminiano e nao produzem um continuo.

Quando for considerado um plasma cilindrico homogéneo e sem corrente de
equilibrio a equacao (I11.32) se simplifica e passa a ter a seguinte solugao: p— BZ =
constante. A equacao (I11.30) se simplifica pois f(r) e g(r) passam a ser constantes
e pode ser reescrita na seguinte forma

' 3 [a . } B

— 1= e Irg, =0 - (I3
arlar‘r‘" Far. {E34)
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Esta equacao pode ser resolvida analiticamente. Dela pode-se obter a relagao
de dispersao, que se pode comparar com o que é conhecido por andlise WKB,
onde se substitui a% ~ 1k, e dai obter-se a relacao de dispersao. Fazendo este
procedimento para a equagao (I11.34), encontra-se a seguinte relagao da onda de

Alfvén compressional:
w? = k2 (v] +v2). (111.35)

No caso das ondas MHD num plasma cilindrico difuso e sem corrente de
equilibrio toma-se novamente a equagao (II1.30) e se faz uma andlise WKB, como

no caso precedente, obtendo-se uma relagao de dispersao para trés ondas:

[wz - w?m,] [w2 — wi] [w2 — wfm,] =0 (I11.36)

2

Z.) aonda torcional®’ de Alfvén (w?) e a onda

que sdo as ondas magnetossonica (w

magnetossonica rapida (w2,,).

III.6 Ondas d‘e MHD em Plasmas Cilindricos
Nao Homogéneos e com Corrente de
Equilibrio

Nesta segao é resolvida a equagao (I11.30) completa, nao sé levando-se em conta

a corrente mas também o seu perfil, pelo método WEKB. O resultado obtido é:

-

[w?. — w? ] [wg - ng] [wz -w:, =0 (I1.37)

mal mar |

que sdo as ondas magnetossénica (w?,,), a onda discreta de Alfvén (w3,), que é a

onda torcional de Alfvén modificada, e a onda magnetossénica répida (w?2,,), onde

2

= 3.3
Woa = kpvit+s—e

!Onda torcional é um caso particular da onda de Alfvén de cisalhamento que se propaga em um
plasma cilindrico com campo magnético uniforme; ver T. H. Stix, Phys. Rev., 106:1146 (1957).
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2 . 2.2
Wia — k||vA+f

| Wi = Ho-s
H = m?/r’+Ek*~m?/r*
vi = B*/p
k2 = H+k?
b = By/r
' kﬁvi = F*/p

= [mb(r) +kB.|" /p
s = 4kbmB./(r’kp)
e = — [4k* — 2k(br/r)mB, — Hr(¥)1] /(k}») (I11.38)

onde a plica significa a derivagao em relagao a r.

A grande diferenca entre esta tese e os trabalhos de Appert et al. (1982) [3,4] é:
no caso dos trabalhos de Appert a onda discreta ndo vinha como uma corregao da
onda torcional, mas sim como uma nova onda, e a onda rapida nao aparecia. No
caso da secao 111.5, onde foi estudada a propagagao de ondas em plasmas cilindricos
com campo magnético homogéneo, o modo 1.orcliona1 de Alfvén (II1.36) estd imerso
no continuo (continuo reduzido a um twnico ponto por causa da homogeneidade).
‘Quando se introduz uma corrente ao longo do plasma, introduz-se uma certa nao
homogeneidade e a consequéncia disso é a saida da onda torcional (modificada)
da regiao de continuo tornando-se um modo discreto. Esta solugao é aproximada, '
mas j4 da uma primeira aproximacao do que se devera encontrar quando se fizer

um tratamento mais preciso por método numeérico.



I11.7 Solucio das Ondas Discretas por Métodos
Numéricos

A solugao da equacao (I11.30) sé é possivel através de métodos numeéricos, pois
nao se conhece a solugao analitica para esta equacao quando na sua forma mais
completa.

Por isso desenvolveu-se um pfograma capaz de resolver esta equagao de forma
geral para quaisquer valores de 3 e de corrente. Até o momento sé havia solugao
para o caso de baixo 3 e pequeno valor de corrente, que é o caso de interesse para a
fusao termonuclear controlada. O mesmo nao pode ser dito no caso da astrofisica.
Foi pensando principalmente nas aplicagbes astrofisicas que foi desenvolvido este
método. Outra caracteristica do método é a possibilidade de se resolver o problema
usando condigoes de contorno tanto para fronteira fixa (para modos internos) como
para fronteira livre (para modos externos). O método usado é de diferencas finitas
onde inicialmente foi arbitrado um valor de w e resolvida a equagao e vendo-se
como se comporta a autofuncao (&) principalmente na regiao de fronteira, onde
se Impos as condigoes de contorno. Através da diferenga do que foi calculado
para o resultado esperado, o programa reajusta o valor de w e faz uma nova
iteragao até que o resultado convirja dentro da precisao especificada. Através
deste método podemos estudar a variagao dos valores das autofrequéncias com a
corrente e os vetores de.onda conforme mostrado nas figuras I11.3 a II1.6. Este
método, também esta sendo aplicado ao estudo de ondas de Alfvén em plasmas de

laboratério (Shigueoka (1991)) [15].
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Figura I11.2: Esbogo da Perturbagao £(z,w), em fungao de x, mostrando a des-
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Capitulo 1V

ONDAS DISCRETAS DE
ALFVEN NAS
PROEMINENCIAS SOLARES
ARCIFORMES

IV.1 Introdugao

Ao se estudar o problema das oscilagoes das proeminéncias vé-se que o modzlo
ideal para as proeminéncias arciformes seria uma colunz de plasma semi-toroical,
portando uma corrente na diregao toroidal. Entretanto este é um modelo bastante
complicado: contudo, pode-se fazer a aproximagao da proeminéncia arciforme por
uma coluna cilindrica de plasma portando uma corrente axial de intensidade e
perfis arbitrdrios e de § (fazao entre a pressao cinéticz e magnética) arbitrario.
Neste caso foram consideradas condigoes de contorno que permitam a preserga
de modos externos na coluna de plasma. Para resolver este problema foi usada a
teoria maﬂnetohldrodmamlca (MHD) ideal sendo a equagao de equ1llbno a equacao’
de balanco de pressao e as perturbagoes sobre o equilibrio lmcar:zadas supondo-
se que as quantidades perturbadas possam ser escritas na forma F(r,0,z,t,) =
F(r)ezp(—iwt + imf+1kz). Obtém-se, assim, uma equaciao do tipo Sturm-Liuv lle

conhecida como.equagao de Hain-Liist (1958). Uma relacdo de dispersao é obtida
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utilizando a aproximagao WKB. Para a obtencao deste resultado restringe-se a
solugao para o caso de pequena corrente By/B, < 1 e baixo 8(8 < 1). Feito
isto obtém-ée trés ondas: magnetossonica lenta e rapida e a discreta de Alfvén.
Este resultado é interessante como resultado preliminar, para dai continuar uma
analise mais profunda do problema via método numérico. Para uma anélise mais
profunda e rigorosa, deve-se resolver a equacao diferencial, pois na anédlise WKB e
nas aproximacoes subsequentes perdem-se muitas informagoes contidas na equagao
diferencial. Por isto, resolve-se a equagao diferencial geral através de método
numérico (“shooting method™) obtendo-se resultados que possibilitam uma anélise
espectral mais completa. Para a obtengao destes resultados tomam-se os perfis
caracteristicos para as proeminéncias solares arciformes, solucionando a equagao
e obtendo-se assim os modos discretos de Alfvén, os quais sao mosirados na figura
3 do artigo anexo a este capitulo.

A solugao da equagao completa de Hain-Liist para um caso geral, por si s6
ja é importante para o avango no conhecimento da fisica basica de plasma. Isto
nos possibilita o estudo do efeito da corrente (intensidade e perfil) e de § na
localizagao dos modos discretos. A importacia desta andlise espectral estd em
determinar as caracteristicas dos modos que tém possibilidades de propagacao sem
amortecimento ao longo da coluna de plasma, em contraposicao a bem conhecida
e explorada onda de Alfvén que cai dentro do continuo e é modo-convertida em
outras ondas e sua energia absorvida rapidamente. Isto nos permite prever se um
modo se amortecera, aquecendo o plasma. ou se propagard como uma onda. O
estudo do espectro MHD com a variacao destes parametros é importante também
para se determinar se os modos sao ondas que se propagam (.° > 0) ou sao
perturbagdes que crescem rapidamente, isto é, instabilidades («* < 0).

O aparecimento dos modos discretos pode-se dar em dois casos: através da pre-
senca da corrente ao longo da coluna de plasma ou através do efeito da frequéencia

de ciclotron dos ions, (w/w. # 0) nao desprezivel. Esta onda. apesar de ter sua



frequéncia préxima da frequéncia da onda ‘torcional’ de Alfvén, sua pdlariza(;éo é
diferente, pois a onda distreta de Alfvén é transversal com pequena componente
compressional (b, = O) e k. # 0. Esta dltima propriedade (k, # 0) possibilita
um grande amortecimento via viscosidade.

Observa-se na figura 3 do artigo anexo que a diferenca entre a frequéncia do
modo discreto e o limite inferior do continuo é muito pequena em termos de valor
numeérico, embora haja uma diferenca de caracteristicas muito grande entre o modo
discreto e o torcional. Observa-se nesta figura que esta diferenca de frequéncia, isto
é. o quanto a frequéncia do modo discreto dista do continuo, é monotonicamente
crescente com a amplitude da corrente do p]aéma ao longo da coluna. Desta forma
possibilita sugerir um experimento para verificagao observacional da variacio da
frequéncia de oscilagao em fungao da amplitude da corrente e comparar o resultado
com esta anélise.

Evidentemente o modelo ainda pode ser melhorado através da consideragéo- do
efeito da toroidicidade, da inclusdo de antenas (fontes) nos pés das proeminéncias,
da consideracio de tampas rigidas na fronteira proeminéncia-superficie do Sol, e
outras. melhorando assim sua capacidade de prever resultados. Portanto. este
trabalho deve ser visto como sendo o primeiro passo na direcio de modelar o

problema.

1V.2 Trabalho,_Publi'cadoI
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Abstract. It is shown that a discrete Alfvén wave can explain the natural oscillations of solar loop
prominences by considering the existence of a current flow. Discrete Allvén waves are a new class of Alfven
waves which is described by the inclusion of the finite ion cyclotron frequency (w'es, # U) and/or the
equilibrium plasma current. In this paper we consider only the effect of the current since in solur promi-
nences w/w,; = 0. We have modeled the solar prominences as a eylindrical plasma, surrounded by vacuum
(corona), with L > a where L and a arc the plasma column, length, and radius, respectively. We have
calculated the spectrum of the discrete Alfvén waves as function of the magnitude and shape of the plasma
current,

1. Introduction

Discrete Alfvén waves are a new class of stable Alfvén waves which is described
by the inclusion of the finite ion cyclotron frequency (w/w,, # 0) terms or considering
the equilibrium plasma current (Appert and Vaclavik, 1987). These waves are sensitive
to the equilibrium magnetic field geometry. Experimental (De Chambrier et al., 1982)
and numerical (Ross, Chen, and Mahujan, 1982) results concerning the antenna loading
of tokamak plasmas show the evidence of resonance peaks at frequencies just below
the Alfvén continuum (Appert e al., 1982a, b). The resulting peaks are related to the
excitation of discrete eigenmodes of the Alfvén wave. In solar plasmas the evidence of
global oscillations that might be associated with discrete Alfvén waves wus reported
by Balthazar et «l. (1986) und Koutchmy, Zhugzhda, and Locuns (1983).

Since it is reasonable to assume that o current is flowing along the solar loop
prominences (Tandberg-Hanssen, 1974) and that it allows the propagation ol the
discrete Alfvén modes, we propose that this propagation is the cause of the natural
oscillations of prominences. [t should also be mentioned that no completely convincing
theory for oscillations in loop prominences has yet appeared. The MKSA system of
units is used throughout this paper, but for simplicity we make g, = 1. If need arises
to calculate the quantities in the conventional system of units one must divide B* terms
by the correct g,.
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20 CARLOS AL DE AZEVEDO ET AL

In Section 2 we discuss semi-quantitatively the disérete Alfvén wave dispersion
refation for the case of smull magnetic twist. In Section 3 we present the numerical
solution of the dispersion relation for Alfvén waves in the case of an arbitrary twist, In
Scction 4 we show the conclusions.

2. Alfvén Wanves in a Cold Current-Carryving Homogencous Plasma: Small Twist
(B,/B.<1)

In this part of the paper. we explore the possibility of the existence of discrete Alfvén
modes in the solar loop prominences. Therefore, rather than introducing the most
complete eigenvalue equation, here we adopt a simple model, yet the essence of the
physics can be brought out. We will show that, within the framework of the MHD
theory, when a bounded plasma is assumed, there will be discrete modes besides the
helical and magnetosonic modes, with the angular frequency w a little below the shear
Alfvén frequency. The spectrum of these modes depends on w/w,, and the plasma
current, as a first order quantity. We take as a model for the solar loop prominences
a straight magnetized cylindrical plasma with radius @ and length L with current density
J, flowing along its length surrounded by vacuum (corona). Since in prominences w/w,,
is very small we consider it as ncgligible, so we can use the MHD theory. We assume
two components of the magnetic field; one along the axis of the cylinder, 8., and the
other in the azimuthal direction, B,,. The latter one is due to the plasma current. The
magnetic field lines are then twisted around the cylinder.

In this section we consider that the current density is relatively small (although in
absolute value this may be large) so that (B,,/B.)* ~ & < 1, that is, the twist is small, and
that the plasma pressure is negligible (very small ). Thus, B. = B., = constant.

Starting from the Hain and Lust (1938) equation and assuming the time- and
space-dependence of the perturbation quantities as f(r) exp[i(kz + m0 - wi)], in
cylindrical coordinates, using the approximation ¢/¢r ~ ik,, known as “WKB' approxi-
mation, and expanding the dispersion relation up to order one in ¢ Shigueoka er al.
(1990) derived the following dispersion relation:

2 2 2 2 2 2 .
[0° = oyswl0® = whaw][0® - vhw] =0, (1)
where
2 — 2.2 2 _ 2.2 2 =
Wnsw = kFva +5— ¢, Whaw = kiva +e, wpw = Hoj - 5,

H=m?r? + kA m3r?, B®=B?+ B},
B=BYp  k3=H KL, b=Br,
kivk = F?lp=[mb(r) + kB.J/p,

I

s = dkbmB_/[rk2p],

e = —[4k2b2 = 2k(b'/r)mB. - Hr(b>)') [k3p) .
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and primes indicate the derivative with respect to r, &, is the component of the wave
vector parallel to the magnetic field, and v, is the Alfvén velocity. The r-dependence
is eliminated by replacing r by an effective radius r,; which is of the order of 0.14 0
0.2a, deduced from the results of the more complete calculation done with the scheme
presented in Section 3.

There are three eigenmodes, the first (the first bracket) representing the magnetosonic,
the second the discrete Alfvén wave, and the last the helical wave. Taking the current
profile as J_(r) = Jy(1 = r?/a?)* and using Ampére’s law we obtain b(r). Now, where
R = L{2n, wecan express the discrete Alfvén frequency in terms of the known quantities
atr=0: /- I

n
Oty = ki bag— [umql,xj{mg + r?k?) + mz:j(l + ﬂ) +
m,) -

+2;;2(ﬂ)2] £ (3*-*2)2, )
R/ J(kra) \goR

where (a/goR ) ~ (Byo/B.) rcp'rcscnts the twist and g, the plasma current and  its
shape through the relation

na’), 2mna® B,

£ o+l o+l un-

We see from Equation (2) that the eigenfrequency is shifted downward from the shear
Alfvén frequency by a quantity of the order of &. The twist term (B,,/B.,)” in actual solar
loop prominences is not necessarily small, which means that we need to do numerical
calculations to obtain a more accurate dispersion relation for the discrete Alfvén wave.
This is the subject for the next section.

“Equation (2) is the main result of this section. We can clearly see from this equation
that the field twist due to the plasma current will lower the Alfvén frequency. The
frequency mismatch 4w = Wpaw = Waqg, Where @, = ky v40, could be a good quantity
to be uscd to calculate the magnetic shear of the solar loop prominence, and so, the
plasma current along with it. In other words, the decrease of  is dircctly related to the
increase of the square of the plasma current (that implies the increase of B,,) and the
peaking of the current (z). It means that, if the current flow in the prominence is
increasing in time, it might be possible to observe a decrease of w in time. We might
say that it is a good proposal to observe the variation of @ with time, since it could be
a nice way to diagnose the presence of currents in loop prominences and also infer its
value. We know of no other paper in the literature which theoretically treats this problem
using the discrete Alfvén wave. We have clearly shown that the variation in  is caused
by variations in the equilibrium current flow and its shape in the loop prominences.
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3. Alfvén Waves in a Cold Current-Carrying Non-Homogencous Plasma: Arbitrary

Twist

In this section we present, for the first time in the literature, discrete Alfvén modes with
an arbitrary magnetic shear. This is calculated numerically. We assume again that the
loop prominences can be modeled by a straight magnetized cylindrical plasma of length
L surrounded by a vacuum region at r = @ (corona). This assumption is justified due
to the difference in densities between the prominence and the corona.

We assume that the equilibrium quantities are functions of the radius r only. We
introduce the time und space dependence of the perturbation quantities as
S(r)expii[mt + kz — wr]], where m and & are the azimuthal and axial wave numbers,
respectively. The equilibrium field B is given by B,(r) = 0, B,(r), B.(r). From the Hain
and Ldst (1938} equation we get a second-order differential equation for the radial
component of the displacement vector &, in a plasma region (0 € r < a):

= — F? 5 5 o .
s {(—E-J--- Lid [ (ip + B7) = wpF?] — — (r-:,)} +
r dr

arl W~
d (B 4k* B}
+qpw’ = F* - 2B, "”)‘-—- 2 (pw?B? = 3pF?) +
{} ,dr( r N r ! ¥
2kB, . . " )
ok . |:‘_;f' (T 8= an) (por’(yp + B7) - }PF'):|} = =4 (3)
drlL Nr= \r
where
N = po* - po?H(ip + B%) + 1pHF?, dis
m
F=—B,+kB.=(k-B), (5)
r
H=mr+ k?. (6)

The other components of §, &,, and &. are related to ¢,. The quantitics 7, p, and p are
the adiabatic constant, plasma pressure, and mass density, respectively.

In the vacuum region (@ <r < o) the first-order perturbation equations for the
magnetic field are

VxB, =0 and 7-B, =0, ' €]

where B = B, + B, B, being the unperturbed magnetic field. Equution (7) has the
solution, for the r component,

B, = C\K,, (kr)exp(im@ + ikz — iwt), (8)
which goes to zero at infinity. Here, K,,,(x) is the modified Bessel function of order m,

regular at infinity, and C, is an arbitrary constant.
We can clearly see from Equation (3) that if we use the low-§ approximation we

66



IHSCRETE ALFVEN WAVES IN SOLAR LOOP PROMINENCES 123

recover the previous result for small twist situations. This equation gives the solution
in the loop prominence region U < r < a. The eigenfrequency  and the corresponding
eigenmode Z.(r). for a given k and m, can be obtained by solving Equation (3) with the

1,0 ¢+ 1.0 1,0
B
Z
(SN
N 3
m :n 9_
@ ®
P o
.95 1 0.5 | 0.5
J
z
N
- P
f BG
.90 1 0.0 1 0.0
0.0 0.5 1.0

r/a

Fig. 1. The equilibrium profiles versus r for %;, = 2, &, = 4, and j, = 0.6. The pressure scale is on the
right-hand side.

r/a

Fig. 2. Radial displacement £, for j; = 0.6 as a function of radius for the free boundany case feurve 1) and
for fixed boundary case (curve 2), The eigenfrequencies w=0.713 and 0363 and J(a) =013 and 00
correspond to the free and fixed boundary cases, respectively,
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following boundary conditions:
B (a")=iF(a") (9)
and
Bi(a*)=i(Fila )+ Fi(a), (10)
where " means r-derivative, and ¢ * and ¢ means approaching a from above or from
below, respectively (Hain and Liust. 1958). From Equations (8), (9), and (10) we get
Fifa) + Fi(a) kK, (ka) _ o

(1
Fi (a) K, (ka)

Equation (3) is a second order eigenvalue equation for Z, with pw? as its eigenvulues.
The profiles for p, B,. and B_ should obey the equilibrium equation for the total

oy B T wmax
2,5 o
wN -
20
)
1.0
H

0!5 L i L : L L

0.2 ,0.5 1.0 1.5 2.0 2.5

Jo

Fig. 3. The Alfvén continuum is delimited between the broken-line curves e, und w,,,,. The diserete
Alfvén mode for the fixed boundary, wyx, is between the lower boundary of the continuum, w,,,,, und the
discrete Alfvén mode for free boundary, wyy. Note the change in scale on the w-axis.
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d B a
g = | w2 =),
dr(p 2) r

Two of the three profiles can be chosen arbitrarily. Due to equilibrium considerations
(the pressure should be maximum in r=0), we assume the pressure profile as
p(r) = pq exp{zmr2 + :f‘,ur"). where py, %,., and z, are constants. The B, profile is
obtained by solving Ampére’s law with a given J_ profile. For the sake of simplicity, we
choose profiles of the equilibrium current as J. = J,(1 - {r,-“zr)’*")"*-‘ and density
p = po(1 = 0.95(r/a)?), where 2, and %, are free parameters. In the numerical procedure.,
Equation (3) is expanded in a power series up to O(r®) at r = 0. The shooting method
is used to obtain the eigenmode @ which satisfies the boundary condition at r = u. We
choose the normalization such that B, = 1, py = 1, %,,/a” = =4, «,,/a* = -6, and
ka = 0.60. Also we choose m =1, o, = 2, %, = 4, and = 2.0 x 1077, where f§ is the
ratio between the thermal and magnetic pressure.
The numerical results of this study are shown in Figures 1, 2, 3, and 4.

pressure:

!

1'0 —

10 |

-3

10 1 | L )
0.2 0.5 1,0 1.5 2.0 2.5

0
Fig. 4. The frequency mismatch Jw® (= @], = Ofw) of the discrete Alfvén frequency versus the
equiibrium plasma current, where w,,,,, 15 the lower edge of the Alfvén conunuum.
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In Figure 1 we show the equilibrium profiles. The eigenmode profiles for two different
vilues of J,, are displayed in Figure 2. In Figure 3 the corresponding values ol fre-
quencies are given in dimensionless form as shown below:

a1
a2 Mo 1
=@ —.

&

2
o
This indicates the continuum band. eigenfrequencies for the free-bounduary boundary
condition (corona as vacuum) and the fixed boundary case (corona as a fixed conduct-
ing wall). In Figure 4 the frequency mismatch Jw* (= w?,,, — Wi w) versus the equi-
librium current J, is plotted, where ,,,, is the lower edge of the Alfvén continuum.

We see from these pictures that, since the prominence should be a rather inhomo-
geneous plasma, the Alfvén frequency observed in solar prominences must be due to
the discrete Alfvén wave propagation. If not, it could not be observed easily since the
Alfvén frequency has to be in the continuum spectrum of the shear Alfvén wave which
would imply strong absorption due to phase mixing (Chen and Hasegawa, 1974; Appert,
Vaclavik, and Villar, 1984). The discrete Alfvén wave does not suffer this problem for
itis not immersed in the continuum of the shear Alfvén wave (see Figures 3 and 4). Also
we can sce that the distance of the discrete eigenfrequency from the lower border of the
shear Alfvén continuum gets larger for stronger current (see Figures 3 and 4). Concern-
ing the cigenmode profile we can say that the nature of a global disturbance'is more
evident if the current is stronger (sec Figure 2).

At last, for the case of negative m-modes, we do not have the discrete mode, for the
cigenmodes full inside the continuum. This fact can be predicted by the approximate
formula given by LEquation (2).

4. Conclusions

We have shown that the current flow in prominences is responsible for the existence of
the discrete Alfvén wave as an eigenmode of that structure. This new mode may explain
the natural oscillations of prominences with frequencies which vary with the equilibrium
current and lie below the shear Alfvén continuum. .

We have also shown that the frequency mismatch between the lower edge of the
Alfvén continuum and the discrete Alfvén cigenfrequency increases as the current
increases and could be a good quantity to infer the magnetic ficld wtwist of solar
prominences. ’
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Capitulo V

AQUECIMENTO DOS ARCOS
CORONAIS POR ONDAS
DISCRETAS DE ALFVEN

V.1 Introdugao

Neste capitulo é proposta a onda discreta de Alfvén como candidata para
explicar parcialmente o aquecimento dos arcos coronais. porque estas ondas podem
transportar energia ao longo das linhas de campo magnético. Além disto, como as
ondas discretas de Alfvén sao automodos do plasma coronal, elas nao tém problema
de reflexdo na zona de transicio (cromosfera-coroa) como no caso das-ondas de
Alfvén ‘torsionais’. Portanto. nao ¢ dificil aceitar sua existéncia na regiao coronal.
As oscilagoes globais da cromosfera, que agitam os pés dos arcos coronais, podem
ser responsaveis por sua excitacao.

Este fato ajuda a discussao de como a energia pode ser transportada do Sol
para o plasma coronal pelo processo de aquecimento por onda de Alfvén. A onda
discreta de Alfvén é também chamada de onda de Alfvén global nuim plasma de
tokamak e sua propagacao perturba a coluna de plasma por inteiro.

As ondas discretas de Alfvén sao automodos do plasma cilindrico ou toroidal,

primeiramente descritos por Grad (1973) e mais tarde por Goedbloed (1975). Eles

-]
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podem ser descritos por equagoes de dois fluidos com efeito de frequéncia fon-
ciclotronica nao desprezivel (w/wy # 0) ou pelas equagoes MID com uma cor-
rente de equ'jil'ibrio do plasma. Sua frequéncia depende da geometria do campo de
equilibrio.

No plasma solar ha evidéncias de oscilagoes globais, algumas inclusive com
frequéncias coincidentes com as da onda discreta de A_}lf\'én. Estas oscilagoes po-
dem estar assocjadas com as ondas discretas de Alfvén .

A taxa de aquecimento dos arcos coronais é calculada para os VAarios proces-
sos possiveis e os resultados sao comparados com os valores observados conforme
citados por Hollweg (1985).

Mostra-se que as ondas discretas de Alfvén podem suprir. via viscosidade. 305
da razao de aquecimento necessiria para manter a temperatura da coroa. Por-
tanto, a onda discreta de Alfvén é uma boa candidata para explicar o aquecimento
coronal. Também pode ser dito que desde que a onda discreta de Alfvén é um
automodo do plasma MHD que constitue o arco coronal, podendo ele ser exitado
por qualquer disturbio global no arco, por exemplo, a perturbagao nos pés do arco
causada pelas oscilagoes globais do Sol. Entretanto este problema de acoplamento
antena plasma so6 é solivel através de cdlculos numéricos. Este caso ainda tem
duas possibilidades: a primeira seria a colocagao da antena nos pés do arco e a
oulra no seus extremos.

Neste trabalho sao consideradas somente as oscilagoes internas do plasma nos
arcos coronais, estes sao modos cujos deslocamentos do plasma. (£,). sdo limitados
ao interior da coluna de plasma. Este fato permite usar condigoes de contorno para
fronteira rigida (&.(a) = 0) sem incorrer em grande erro. Os automodos externos
dos arcos coronais podem também aquecer o plasma. Est es- modos sao oscilagoes
coronais visiveis que podem ser medidas. Entretanto rfeste caso nés temos que
mudar as condicoes de contorno de fronteira fixa para fronteira livre. passando a

ter uma interface plasma-plasma e uma condicao de fronteira livre como foi usada



por Azevedo et al. 1991a.

Calcula-se ainda o fator de qualidade desta onda com relacao ao arco coronal.
pois nao basta calcular a taxa de amortecimento mas também é necessario saber
quanto a estrutura em questao é capaz de absorver a cada tempo de transito da
onda. Este valor em prineipio nao esta proximo do valor considerado otimo. mas
como mostramos no trabalho publicado anexo. este fator tem forte dependéncia
em relacao aos parametros do arco coronal em questao . Por isto é enfatizado que,
para se saber o quanto este modelo é capaz de reproduzir os dados observacionais,
sera necessario se dispor de um banco de dados completo de forma a suprir os
dados de entrada do modelo.

Baseado nisto foi feita uma proposta de experimento de experimento para a
observacao dos arcos coronais. durante o eclipse 91 mas desafortunadamente, nao
foi possivel a realizagao do mesmo.

Finalmente mostra-se que é bastante aceitavel que determinadas oscilagoes dos
arcos coronais sejam devidas as ondas discretas de Alfvén ao invés das ondas
‘torsionais’, que sofreriam forte amortecimento devido ao efeito da mistura de
fase (conversao de modo); e que. usando este modelo podemos explicar cerca de
30% do aquecimento nescessirio para manter a temperatura do arco coronal, via
viscosidade.

Além da realizagao de experiéncias que nos permitam comparar o,nosso modelo
com as observacoes realizadas. é evidente que este modelo precisa ser melhorado,
passando a levar em conta os efeitos geométricos da curvatura dos arcos. o acopla-
mento antena-plasma colocada nos pés do arco, ou dentro dela, e a insercao dos

efeitos dissipativos de forma auto-consistente nas equacoes do plasma.

V.2 Trabalho Publicado II
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Abstract. We have modeled the solar coronal active loop heating by discrete Alfvén waves, Discrete Alfvén
waves (DAW) are 2 new class of Alfvén waves which can be described by the two-fluid model with finite
ion-cyclotron frequency, or the MHD model with plasma current along the magnetic feld line as shown by
Appert, YVaclavik, and Villar (1984). We have modeled the coronal loop as a semi-toroidal plasma with the
mejor toroidal radius much larger than the plasma radius. We have shown that the absorption of discrete
Alfvén waves by the plasma through viscosity can account for at least 309, of the coronal heating rate
density of 107*Im=3s~ 1,

1. Introduction

The mechanism which converts the kinetic energy of the plasma at the solar photosphere
and the convection zone into the thermal energy of the corona has een investigated for
many decades (e.g., Bowen, 1927; Edlen, 1942; Alfvén, 1947; Hollweg, 1985). However,
no completely convincing coronal heating theory has yet arisen (e.g., Gordon and
Hollweg, 1983; Wentzel, 1979; Chiuderi, 1980; lonson, 1978; de Assis and
Busnardo-Neto, 1987; de Assis and Tsui, 1991). MHD surface waves have been
considered as one of the best candidates for coronal heating. These waves can propagate
energy along the magnetic field, and, in this respect, they are similar to the WKB MHD
sheared Alfvén wave mode (w = k,v,) which is widely investigated as the mechanism
for coronal heating (e.g., Gordon and Hollweg, 1983). Hollweg (1982, 1985) has peinted
out that the surface waves can be dissipated by viscosity, heat conduction, radiation or
by Cherenkov damping (Landau damping and/or transit-time magnetic pumping) in a
collisionless plasma. However, none of these mechanisms alone cap account {or the
total coronal heating (Hollweg, 1987; Gordon and Hollweg, 1983; Steinolfson er al.,
1986; de Assis and Busnardo-Neto, 1987; de Assis and Tsui, 1991).

In this paper we propose discrete Alfvén waves (De Azevedo eral., 1991b) as a
candidate for the coronal loop heating via viscosity because these waves can also
transport energy almost along the magnetic field lines. Furthermore, since discrete

Solar Physics 000: 000-000, 1991. SOLA HII5 1
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Alfvén waves are the natural modes (eigenmodes) of coronal plasma, they do not have

" the problem of reflection at the transition zone (chromosphere-corona) as in the case
of the sheared Alfvén wave that is considered a WKB wave propagating through the
loop. Therefore, it should not be difficult to accept its existence in the coronal region.
The global chromospheric oscillations which shake the feet of the coronal loops could
be responsible for its excitation. This fact helps the discussion of how the energy can
be transported from the Sun 1o the plasma by the coronal Alfvén wave heating scheme.
The discrete Alfvén wave is also called a Global Alfvén wave in a tokamak fusion device
plasma since its propagation disturbs the entire plasma column.

The discrete Alfvén waves are eigenmodes, in a cylindrical or toroidal plasma, first
reported by Grad (1973) and Goedbloed (1975). They can be described by two-fluid
equations with non-negligible finite ion-cyclotron frequency effect (w/w,, # 0) or by the
MHD egquations with equilibrium plasma current (Appert and Vaclavik, 1987). The
wave [requency depends on the equilibrium magnetic ficld geometry. Experimental (De
Chambrier er al., 1982) and numerical (Ross, Chen, and Mahajan, 1982) results in
tokamak plasmas show the evidence of resonance peaks at frequencies just below the
Alfvén continuum which are identified as discrete Alfvén waves (Appert er al., 1982).

In the solar plasma the evidence of global oscillations is reported by Koutchmy,
Zhugzdha, and Locans (1983). These oscillations might be associated with discrete
Alfvén waves. The MKSA system of units is used throughout this paper, except that
for simplicity we make pg = 1. When we need 1o caiculate physical quantities we divide
B? by the correct .

2. Dispersion Relation for the Discrete Alfvén Wave

Discrete Alfvén waves appear in the magnetohydrodynamic spectrum of diffuse linear
pinches. On its stable side, the spectrum of ideal magnetchydrodynamics for cylindrical
plasma systems with diffuse profiles has two continua, generally known as slow wave
and Alfvén wave continua (Goedbloed, 1975). This arises as a result of the spread of two
singularities, due to the diffuse profile, in the eigenvalue differential equation. Besides
these continua there are two regions where the coefficient of the second-order term in
the differential equation presents a pole. These are known as non-Sturmian regions. In
between these four regions (two continua and two non-Sturmian), when they do not
overlap, there are discrete eigenvalues (Goedbloed, 1975). These discrete modes
accumulate toward a continuum as the radial mode number increases. In this paper we
consider only the Sturmian modes, that is the modes with eigenfrequencies which
increase when the radial harmonic wave number increases.

We model the coronal loop as a semi-toroidal magnetized plasma loop with the major
toroidal radius R (= L/x), where L is the length of the loop, much larger than the minor
toroidal radius a and a current flowing along the torus, just as in tokamaks. Since in
this paper we are only interested in internal discrete modes, we can use fixed boundary
conditions, that is, plasma surrounded by a rigid ideally conducting wall. We further
simplify the model by assuming that the waves which propagate on this semi-toroidal

SOLA H229/2
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plasma loop can be studicd by considering it as a straight plasma cylinder, which is
justified since the loop radius is much larger than the plasma radius. We use MHD
equations and the plasma current as the driver mechanism of the discrete Alfvén waves
(Appent, Vaclavik, and Villard, 1984). Cylindrical coordinates r, 0, z are used.

From the first-order perturbation of the MHD equations we obtain a second-order
differential equation in ¢, r-component of the plasma displacement, by taking all
perturbed quaﬁlities varying as f(r) exp( - iwt + tkz + im@) (Hain and Liist, 1958),

i[f{r) di (r:,J] () () =0, | )

where

N
rD’
N = (pw'-F"gp,  D=p’w'- Hgp,

d /Bs\? 4k? /B,\?
- (o) oS 3 (5 o n)
rg (pw ) -5 5 () (a8 —piyp
+ri[——2k"BaG ]
dr | Dr? "B
2 2 2 m?
g5 = pw?(vp+ B?) —qpF?, H=7+k3,
G =2 B, -kB,,
r

Note that Equation (1) is not normal for f(r)=0 (N =0) and singular for
JS(r) = oo (D = 0). The quantities 3, p, and p are the adiabatic constant, plasma pressure,
and mass density, respectively. The equilibrium field B is given by B, = 0, By, B,. The
quantities m and k are the azimuthal and axial wave numbers, respectively.

The equation pw? = F? = 0 which can be obtained from the non-normality condition
of Equation (1) defines the Alfvén continuum, and also pw?(yp + B?) - ypFi =0
defines the slow wave continuum. The normalized eigenfrequency w, and the corre-
sponding eigenmode ¢, for a given k= n/R and m, can be obtained by solving
Equation (1) with the following boundary conditions: r§, = O atr = O and r = a, nis the
toroidal harmonic number.

The profiles for p, B., and B, obey the equilibrim equation for the total pressure

E(p.pg).p&’:o‘ (2)
dr
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4 C. A. DE AZEVEDQ ET AL

where 82 = B? + B}. Tow of the three profiles can be chosen arbitrarily. For the coronal
loop we assume that the pressure profile is given as p(r) = pon(l = 0.75(r/ay)?),
because the temperature is practically constant (Priest, 1980), where p, . is constant.
The B, profile is obtained by solving Ampére's law with a given J, profile. For the sake
of simplicity, we choose the profile of the equilibrium current as
J.(r) = Jon{l = (r/ap)*'}** and densityn profile p(r) = pon{l - 0.75(r/ay)’}, noting
that an accepted factor for the difference between the density inside and outside the loop
is of the order of 4 (Priest, 1980). The constants x,, and x,, are free parameters and
the constant J,,, must satisfy factor at the axis, g(0), is greater than 1. The shooting
method is used to obtain the eigenvalue w,, related to the eigenfunction §,, which
satisfies the boundary condition at r = 0 and a. With this numerical method we can solve
Eguation (1) for any values of § and ¢urrent (magnetic twist B,/B.) (De Azevedo er al.,
1991a). We choose the normalized quantities, subscripted by N, such that,
B.n=B.0)=1, pox=1, a,, = —4/a}, 2, = - 6/a}, and a, = 1. Also we choose
m=1, a,=2, a,=4, k=n/Ry with n=2, R,=100/n, gqo=2/n, and
B=0.5x 10~2, where f is the thermal and magnetic pressure ratio. Using all these
parameters we obtain the normalized discrete eigenfrequencies, w,, = 0.07, substituting
the standard values for coronal active loops-(see Hollweg, 1985; De Assis and Tsui,
1991) we obtain @ = 14.0 x 1073 rad s~! (/ = 2.2 mHz). This value is well inside the
well-known typical coronal loop range of Alfvén cigenfrequencies of
S =1(2.0-25.0)mHz, T = (500 — 40) s, reported by Koutchmy, Zhugzdha, and Locans
(1983). We consider this value a good one because this frequency is less than the one
of the sheared Alfvén wave (w = v,/L = 20 x 10~ 3rad s~ ') according with the dis-
crete Alfvén wave theory (de Azevedo er al., 1991a). =

3. Coronal Loop Heating

In this section, the coronal loop heating density rate is calculated for various possible
processes and the results are compared with the observed value reported by Hollweg
(1983), which is 10~*J m~2s~'. For the discrete Alfvén wave the energy density is
given by (d. Assis, 1988):

2.
Egf € 2
U, =—|—) |8E,|*, , 3
'« Z(VA)I |, . (3)

and the power dissipation density rate in a steady-state situation (¢U, /dr = 0) is given
by (see Tsui and de ASsis, 1989)

P = U (&)U, @

where [, [, ] is the damping rate for the discrete Alfvén wave due 1o any collisionless
mechanism (see de Assis and Busnardo-Neto, 1987).

The damping coefficients (collisional and collisionless) for various possible dissipa-
tion processes: Joule, magnetic field diffusion, two ion species friction, cyclotron, and
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CORONAL LOOP HEATING BY DISCRETE ALFVEN WAVES 5

Cherenkov effects are small since w < w_ and v, » vs. Because of large k| the viscous
damping is, by far, the largest of all dissipation rates.
The damping rate by viscosity is given by

L, [oy] = mki + naki
/- wy ions ZPW

. (5)

where 1} = 3mk,T,/10w3 7, and ni = 45!, where n, T,, w,, and n, are ion density,
temperature, cyclotron frequency, and collision time, respectively (Braginskii, 1965).

It should be mentioned that for sheared Alfvén waves (w = kv, ) wecanusek, =0,
and k, is very small, thercfore,

I(@) _mki | -
@ 2p

since w1, % 1 and w/w,, < 1. This result is very well known in coronal heating physics
(lonson, 1978). It means that the viscosity is not an efficient way to dissipate energy
of the sheared Alfvén wave. However, it is k, # 0 and k;, > k for discrete Alfvén
waves, therefore,

L (@)” 5 1,(w)"

w discrete @  lsheared

, : (6)

and the viscosity might well be a good mechanism for coronal heating using the discrete
Alfvén waves. However, for a conclusive answer to this problem it is necessary to carry
out a more careful numerical calculation for the MHD equations with viscosity included
self-consistently. )

To obtain a numerical value for P, we use the standard active coronal loop parame-
ters such as (see Hollweg, 1985; de Assis and Tsui, 1991) equilibrium magnetic
field = 5.0 x 1077 T, density = 3 x 10~ '? kg m ™3, temperature =-2.5 x 10° K, coro-
nal loop length = 108 m, coronal loop radius = 0.5 x 10’ m, Alfvén velocity =
2 x 10°m s~', the observational value of dvy, . = 30kms~'. We assume here
|éu,| = |évy | and du, ~ small, and the value of the angular frequency calculated in the
last section = 14.0 x 1072 rad s~ '. Using these values we obtain a first estimation
for the wave damping and the quality factor due to viscosity

1g-

2 w ions

RN
@7 4k 00, ™

Assuming that v, .., = 30 km s~ ' (Hollweg, 1985), where §t
wave magnetic field by the expression

is related to the

r.mLs.

OB
5['}‘r,m.s. = '\7; ' P
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6 C. A. DE AZEVEDO ET AL
where (using Maxwell's equations)

k
58 < 5E,
w

and also using Equation(3) we obtain the spectral energy density
U,=44x10"3Im"3, _ ;

The heating rate density (4) is then, using Equations (3) and (7) and
w=14.0x 10"3rad s~ ', is given by '

Po=2l ()" U, =30% 10°5Im=3s~". (&)

We emphasize that.we have obtained this value for P, using the most acceptable
average numbers in the literature for the active loop parameters, and we are aware that
more precise coronal measurements should be done, such as to measure all the target
plasma parameters simultaneously for one coronal active loop, and we hope this can
be done in the 1991 total solar eclipse.

Comparing this value with the power density needed to keep the coronal plasma hot,
given by 107*J m~? 5!, we conclude that the viscosity can be responsible for at least
30%, of the required coronal energy density rate. The quality factor, Q, for this wave,
due to viscosity damping, scales is
Q%= B ®)

n* 12

This dependence on the loop parameters shows cleary that the value obtained for Q
will depend strongly on the particular loop under observation, therefore the Q = 2, value
that we have estimated here means that for the particular active loop we have chosen,
the discrete Alfvén wave would not be a good candidate to heat that loop via viscosity,
since it cannot even propagate as an eigenmode in that structure. However, we cannot
conclude from this result that the discrete Alfvén wave should be disregarded as a
candidate for coronal heating since the optimum Q = 40 given by Hollweg (1985) might
well be fitted by this wave in some special plasma loop combination of magnetic field,
temperature, density, length, and radius as is shown by the discrete Alfvén wave quality
factor scaling shown in Equation (9). !

4. Conclusions

We have shown that a discrete Alfvén wave can power, via viscosity, 30% of the heating
density rate needed to maintain the coronal temperature. Since a discrete Alfvén wave
is an eigenmode of the current-carrying coronal loop structure, it is expected that it does
not strongly suffer from the problem of reflections due to density variations as in the
case of the WKB MHD sheared Alfvén waves. It should also bé said that since the
discrete Alfvén wave is an eigenmode of the coronal loop MHD plasma it can be excited
by any global disturbance in the loop legs such as the global solar surface oscillations.

SOLA H229/6
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However, further numerical calculations for the coupled antenna-plasma problems is
necessary, where the antenna is placed in the loop legs or in the loop side.

In this paper we are considering only internal oscillations of the coronal loop plasma,
that is, modes in which the displacement of plasma, £, is limited to the inside of the
plasma. This fact permits us to use boundary conditions without incurring much error.
External cigenmodes of the coronal loop structure can also heat the plasma and generate
coronal oscillations. However, in this case we have to be more careful with the boundary
conditions, since we have now an interface plasma-plasma, and free boundary condi-
tions should be used (de Azevedo eral., 1991b).
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Capitulo VI
CONCLUSOES

Foi estudado o espectro das autofrequéncias, de uma coluna de plasma
cilindrica, nao homogeénea, portando corrente arbitraria, em intensidade e em per-
fil, e com f também arbitrario. Este estudo foi feito através da solu¢io numérica
da equacao de Hain-List. Para tal foi desenvolvido um cédigo numérico usando
‘shooting method’. Desta forma foram obtidos valores para as aut.ofreciuéncias
dos modos discretos e os limites dos continuos e dos separadores matematicos,
podendo-se assim construir o espectro MHD para a configuracao de plasma de-
scrita acima. O estudo foi realizado limitando-se ao espectro discreto de Alfvén
(parte Sturmiana) e ao continuo de Alfvén (vide figura IIL.1).

Foram modelados as oscilz;.qées das proeminéncias e o aquecimernto dos arcos
coronais com os modos discretos de Alfvén (capitulos IV e V). Na oscilagao das
proeminéncias arciformes (capitulo IV) foi mostrado que as oscilagdes observadas
podem ser explicadas pelas ondas discretas de Alfvén. A vantagem deste modelo é
que a equagao MHD, linearizada, é resolvida sem aproximacoes, sendo vilida para
valores arbitrdrios de corrente e de [, constituindo um avango no conhecimento,

.'
pois antes s6 se tratava dos casos limites onde a corrente e f3 eram pequenos.
Neste modelo a frequéncia de oscilagao depende da corrente que flui ao longo da
proeminéncia. Isto permite estabelecer uma-relagao entre a variacao da corrente

e a variagao da frequéncia de oscilacao. E assim se se dispuser de medidas da
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componente By do campo magnético podemos estabelecer o perfil da corrente na
proeminéncia. Observa-se que as frequéncias de oscilagao dos modos discretos
estao muito'fpréximas do limite inferior do continuo de Alfvén torcional (‘shear’)
podendo parecer que nao ha diferenca entre os modos discretos e o Alfvén torcional;
considerando a onda ‘shear’; a grande diferenga, porém, é conceitual pois a onda
torcional estd dentre do continuo e sofre grande amortecimento por mistura de
fase nao podendo portanto responder pela oscilagao da proeminéncia.

No aquecimento coronal (capitulo V) foi obtido um resultado que pode ex-
plicar uma taxa de aquecimento que equivale a 30% do necessirio para manter
a temperatura do arco coronal. Tal aquecimento se deve ao amortecimento da
onda discreta de Alfvén, via viscosidade, que normalmente tem forte efeito para
ondas que tém k, # 0, como a onda discreta cinética de Alfvén. Isto é um bom
indicio para que se introduza o efeito de viscosidade de forma autoconsistente nas
equagoes MHD, apesar da complexidade que esta introdugao traz.

A analise de escala do fator de qualidade do arco coronal para esta onda mostra
sua forte dependéncia da geometria do arco, sugerindo a realizagao de experimen-
tos especificos para se testar o modelo, de forma a se dispor de diversos conjuntos
de medidas que incluam todos os pardmetros necessarios para a utilizagao auto-
consistente do modelo, nao se precisando recorrer ao uso de valores médios para
uma ou outra grandeza para a qual nao se disponha de medidas.

A onda discreta da Alfvén mostrou-se eficaz na modelagem de estruturas que
suportem simultaneamente aquecimento e oscilagao. e que possam ser aproximadas
por uma coluna cilindrica de plasma nio homogéneo .portando corrente. E evi-
dente a vantagem de¢ste modelo sobre outros. onde estes efeitos sao mutuamente
exclusivos, uma vez que nas observacoes os efeitos sao concomitantes.

Tais propriedades sugerem seu uso para o estudo do aquecimento e oscilacao
dos espiculos solares, caudas cometdrias. jatos extragaldticos e magnetoferas

planetédrias. Como a autofrequéncia depende da corrente, a variacao da autofre-



quéncia pode ser usada para diagnosticar a variagao da corrente nestas.eslruturas.

Este estudo pode ser estendido para todas as outras partes do espectro
AMHD. possibilitando a verificagao de modos discretos estarem imersos em um
dos continuos, sofrendo uma conversao de modo e explicando o aparecimento de
outras ondas e o aquecimento do plasma.

Outro efeito impcrtante para ser incluido na descrigao dos modelos é a ve-
locidade de fluxo diferente de zero (1 # 0), experimentos em laboratérios e ob-
servacoes de colunas de plasma que portam fluxo de matéria; entretanto, ainda
nao foi feita uma andlise espectral das ondas MHD levando em conta este efeito.
Tal trabalho comegaria por considerar este efeito (Vo # 0) nas equagdes .MHD,
chegando a uma equagao do tipo Hain-List e possibilitando a obtengao, via método
numérico, do espectro das ondas MHD.

Na sequéncia imediata deste trabalho, visando melhorar a modelagem das es-
truturas arciformes, pode-se desenvolver um modelo para uma coluna de plasma
nao homogéneo toroidal e/ou dipolar de forma a se dispor do espectro de ondas
MHD deste tipo de estrutura.

Outra sugestao para futuros trabalhos é a anélise do espectro de ondas MHD
para um plasma esférico magnetizado. Modelo este que poderd ser bastante 1til
para o estudo de estrelas magnéticas, bastando para tal estabelecer a equacao
analoga a de Hain-Liist para um plasma esférico magnetizado e resolver seus au-

tomodos.

<.
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