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Resumen

Este trabajo se enmarca dentro de la fisica solar, en particular se busca modelar fenéme-
nos que acontecen en la baja corona utilizando la teorfa de plasmas en su aproximacién
magnetohidrodinamica. La parte baja de la corona es un medio relativamente caliente, de
baja densidad, muy dindmico y estructurado por campos magnéticos intensos como los que
acontecen en regiones activas. Estos campos atraviesan el medio dando lugar a fenémenos
extremos (no reproducibles en laboratorios terrestres) con rangos de tiempos y longitudes
caracteristicas muy amplios. En la escala espacial, los fenémenos van desde pocos metros
(como el ancho de una hoja de corriente) hasta varios megametros (como la escala de altura
del equilibrio hidrostatico de la corona). Y en la escala temporal, la variabilidad va desde
anos y meses (como la evolucién del ciclo solar) hasta unos pocos segundos (como en procesos
impulsivos de fulguraciones).

El objetivo de esta tesis es inferir la naturaleza de ciertas estructuras oscuras y muy
particulares que se observan descender a través de la corona por lapsos cortos de tiempo.
El fenémeno de los flujos oscuros estd relacionado con una fulguracién eruptiva de larga
duraciéon que generalmente estda acompanada de una eyeccién de masa coronal. Si bien hay
consenso en que dichos flujos son cavidades vaciadas (subdensas) de plasma con respecto
al medio que los rodea, aun hoy su origen y evoluciéon es un tema abierto a la discusion.
Las observaciones muestran que el fenémeno se desarrolla en un medio turbulento y caliente
con grandes gradientes de temperatura. De esta forma entre las principales preguntas que
intentamos responder podemos mencionar: ;cémo es posible que estas estructuras subdensas
eviten ser aplastadas por el medio turbulento que los rodea y perduren por los tiempos
observados?; ;como es posible que ellos resistan la difusién térmica teniendo en cuenta que
es de esperar que este mecanismo difusivo sea muy eficiente en la corona?

Mediante simulaciones magnetohidrodindmicas modelamos un escenario que da cuenta
del origen y conformacién de dichos flujos, reproduciendo sus tiempos caracteristicos y fun-
damentalmente explicando cémo es posible que éstos puedan resistir la presion y difusion
térmica del medio que los rodea. Para realizar esta tarea utilizamos principalmente el codi-
go FLASH, que tuvimos que adaptar a nuestro régimen y al cual le agregamos una nueva
funcionalidad, por caso la conduccion de calor anisétropa.

Aunque nos focalizamos particularmente en el fenomeno de los flujos oscuros, su tra-
tamiento involucra varios procesos tipicos necesarios de ser comprendidos para conocer la
dindmica de la atmésfera solar en general, como por ejemplo reconexién magnética, trans-
porte de energia, inestabilidades magnetohidrodinamicas y turbulencia.

La estructura general de la tesis es la siguiente: una primera parte introductoria donde
describimos principalmente la corona solar, la teoria de plasmas y su aproximacién magne-
tohidrodinamica; y una segunda parte mas extensa que contiene los desarrollos y modelados
del fenémeno.

Palabras claves: magnetohidrodindmica (MHD); Sol; corona; downflows; turbulencia.
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Introduccion



Capitulo 1

Fisica de plasmas y la corona solar

En este capitulo revisaremos el concepto fisico de plasma y los pardmetros fundamentales
que lo describen. Ademas describiremos someramente la estructura general del Sol teniendo
en cuenta sus diferentes regiones. Finalmente, nos concentraremos en la parte baja de la
corona solar dado que los fenémenos que estudiamos ocurren en esta region del sol.

1.1. Plasmas

A lo largo de esta tesis adoptaremos el sistema de unidades cgs, a menos que aclaremos
lo contrario. Ademas, en el ambito de la fisica solar es habitual el uso de las unidades de
distancia Megametro (1 Mm=10° m) y de temperatura MegaKelvin (1 MK=10°¢ K).

Una introduccion general a plasmas astrofisicos se puede encontrar en la amplia literatura
existente, por ejemplo: Spitzer (1962); Kulsrud (2005); Aschwanden (2005); Bellan (2006).

Un plasma es un fluido eléctricamente conductor parcial o totalmente ionizado donde las
fuerzas electromagnéticas de largo alcance determinan el comportamiento colectivo y no line-
al del sistema. A pesar de que sobre la superficie terrestre no es comun encontrar de manera
natural materia en estado de plasma, se estima que la mayor parte de la materia visible
(bariénica) del universo es plasma (~90 %). Podemos identificar como plasma a la materia
que compone: el interior de las estrellas, el medio interestelar, la corona solar, el medio
interplanetario y las atmésferas planetarias. Un plasma se forma siempre que la temperatura
o la radiacion sean lo suficientemente altas como para ionizar a los dtomos del medio.

Un plasma es un sistema de muchas particulas con un nimero apreciable de ellas carga-
das, que puede tener una densidad neta de carga o ser cuasineutro. Los plasmas astrofisicos
pertenecen al segundo caso. Dado que el nimero de cargas libres es grande, hay alta con-
ductividad eléctrica y se establecen corrientes que interactiian con los campos magnéticos
externos y con los autoinducidos.

En un liquido las particulas que lo componen chocan entre si y los choques frecuentes
entre particulas neutras hacen que exista un intercambio de momento y energia de modo que
las propiedades termodindmicas son homogéneas en un volumen que es chico respecto del
tamano del sistema, pero a la vez grande respecto de las escalas atémicas. Es decir, en uno
de estos elementos de volumen, dado el conjunto grande de particulas que lo componen, las
propiedades son uniformes y basta con una descripcién macroscépica. Se llama aproximacion
del continuo al tratamiento de un conjunto grandes de particulas como si fuera un fluido.
Asi, las particulas individuales ya no son las entidades cuyo movimiento se describe sino
que debido al comportamiento uniforme de este grupo grande de entidades el problema se
simplifica y se obtienen las ecuaciones de fluidos.
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Para la descripcién macroscopica de un plasma simple también se puede utilizar la apro-
ximacion del continuo. En este caso las particulas son libres y con una energia cinética mayor
que la energia de interaccién entre ellas, ademas las fuerzas electromagnéticas que median las
interacciones entre las particulas cargadas son de largo alcance. Asi, apartamientos significa-
tivos de la cuasineutralidad hacen que el plasma reaccione neutralizando el exceso de carga
mediante la creacion de campos eléctricos locales. El hecho de que estos campos intrinsecos
impidan que haya grandes apartamientos de cargas se traduce en que los plasmas en general
son globalmente neutros. Los campos electromagnéticos autoinducidos son responsables de
que se pueda hacer un tratamiento de tipo continuo dado que, en promedio, un grupo grande
de particulas se comportara homogéneamente.

No todo conjunto de particulas cargadas es un plasma. Para que un conjunto grande
de particulas cargadas puede considerarse un plasma, las cantidades que lo describen deben
encontrarse dentro de ciertos limites. Ademas para que el sistema pueda ser considerado
un fluido continuo deben satisfacerse ain mas condiciones. Por ejemplo, se requiere que
el sistema pueda ser descrito en términos de elementos de volumen (AV) que aun siendo
pequeiios deben ser mucho méas grandes que un cierto volumen ~ A3 siendo Ap la longitud
minima a partir de la cual un conjunto de particulas cargadas puede considerarse un plasma.
Entendemos por volumen pequeno a uno cuya dimensién es mucho menor que cualquier
cambio apreciable AL de la longitud caracteristica L del sistema. Podemos sintetizar lo
dicho con la condicién: A\p < AV—V3 <« AL.

Consideremos el caso de un conjunto de particulas neutras. Para que este conjunto pue-
da pensarse como un fluido se debe cumplir la condicién de que el camino libre medio Ay,
entre colisiones resulte pequeno frente a una dimension caracteristica L. Si Ay ~ L, el gas
se comporta como una coleccién de particulas individuales. La interaccién entre particulas
neutras es de corto alcance (interacciones electromagnéticas entre multipolos de orden su-
perior a uno). En el caso de los plasmas la situacién es diferente, porque dada la presencia
de particulas cargadas las interacciones dominantes son de largo alcance. Se introduce en-
tonces una magnitud mas apropiada que el camino libre medio que permite distinguir entre
comportamiento colectivo e individual: la longitud de Debye Ap.

Parametros basicos de un plasma

La frecuencia del plasma

ne?

(1.1)

Wp = €0MMe
es la escala temporal mas fundamental de los plasmas. Donde m, es la masa del electrén,
e es la carga electronica, n es la densidad numérica de particulas y ¢y es la permeabilidad
eléctrica. Para la frecuencia de plasma hemos adoptado la frecuencia caracteristica de los
electrones por ser la mas importante (de mayor valor que la de los iones).

Como ya mencionamos, un apartamiento de la cuasineutralidad generara inmediatamente
una fuerza restitutiva que produce oscilaciones espontdneas en el plasma que ocurren a la
frecuencia caracteristica w,. Dado que los electrones se mueven mucho mas rapido que los
iones, éstos son los principales responsables de la oscilacion. La frecuencia caracteristica es
un parametro importante para caracterizar un plasma y es una consecuencia directa del
intento de éste por mantener la cuasineutralidad.

A las oscilaciones del plasma podremos observarlas si el tiempo de interés 7 es mayor que
el periodo caracteristico del plasma 7, = 1/wy, vy si las acciones externas cambian al sistema a
una frecuencia menor que la del plasma wy,. En el caso opuesto, 7 < 7;,, estaremos estudiando
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algo diferente que no puede ser considerado un plasma, por ejemplo la dindmica de un
sistema de particulas cargadas. De la misma manera, observaciones en escalas de longitud
L menor que la distancia v7, que atraviesa una particula tipica del plasma durante un
periodo caracteristico 7, con v la velocidad térmica de la particula, tampoco corresponderd
al comportamiento de un plasma. En este caso, las particulas abandonaran el plasma antes
de que complete una oscilacién. Tal distancia, que es el equivalente espacial de 7, es conocida

como la longitud de Debye
T [eoT
Ap = -1_ /97 1.2
P Me “p ne?’ (1.2)

que es independiente de la masa y donde T es la temperatura. A nuestro sistema podremos
considerarlo un plasma si se cumplen las siguientes desigualdades:

A T,
Ll y 2« (1.3)
L T

Definimos la distancia media y la distancia de maximo acercamiento entre particulas

CcOomo
2

— /3 - _c 1.4
Y T e T (14)
respectivamente. El pardmetro de plasma se define como
1 (rm)\*?
A=dm\)=— (=) . 1.5
AD A7 (Ta> (15)

Este parametro adimensional que es proporcional al niimero promedio de particulas conte-
nidas dentro de una esfera de Debye, también puede expresarse en la forma del miembro
derecho. Vemos de la expresién que si A > 1, la esfera de Debye contiene una gran cantidad
de particulas que corresponde a un plasma débilmente acoplado. Es decir que la distancia
media entre particulas r, es mucho mayor que la distancia de maximo acercamiento r,,
o bien la energia cinética de las particulas es mucho mayor que la energia electrostatica
de interaccion. Por el contrario si A < 1, la esfera de Debye contiene pocas particulas, el
acoplamiento del plasma es fuerte y la distancia media entre particulas es menor que la de
maximo acercamiento. De modo que los plasmas fuertemente acoplados son densos y frios,
mientras que los débilmente acoplados son calientes y poco densos. El plasma de la corona
corresponde al segundo tipo.

En definitiva, los pardametros basicos de un plasma son w,, Ap y A. Para que en la
descripcion de un plasma valga la aproximacion de fluido simple es necesario que la escala
de tiempo de interés sea mayor que el periodo del plasma y que la escala espacial observada
sea mayor que la longitud de Debye. El caracter estadistico del comportamiento del plasma
es controlado por el parametro A.

Plasmas magnetizados

Un plasma magnetizado es aquel en que el campo magnético es suficientemente grande
como para alterar la trayectoria de las particulas. Estos plasmas son anisétropos y responden
en forma diferente a las fuerzas paralelas y perpendiculares del campo.

Las particulas cargadas responden a la fuerza de Lorentz,

F =qv x B, (1.6)

moviéndose libremente en la direccion del campo magnético y ejecutando un movimiento
helicoidal en érbitas de Larmor (movimiento de ciclotrén) en el plano perpendicular al campo.
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A medida que la intensidad del campo aumenta, las dérbitas resultantes se vuelven mas
cercanas a las lineas de campo haciendo que las particulas se vuelvan més atadas a éste. El

radio de Larmor de una particula cargada moviéndose en un campo magnético de intensidad

B es vl

ry, = ﬁ’ (17)
donde Q = eB/m es la frecuencia de ciclotrén asociada al giro alrededor de la linea y v, es
la componente de la velocidad perpendicular al campo.

Decimos que un plasma es magnetizado si su longitud caracteristica espacial L es tal que

L
L <1 1.8
T < (1.8)

Por el contrario si r,/L>>1, las particulas cargadas tendran érbitas esencialmente lineales.

Parametro  del plasma

El parametro S del plasma nos permite saber cuan importe es la fuerza de Lorentz en el
fluido, definiéndose como el cociente entre la presion del gas y la presion magnética

Dgas p
6 Pmag 32/87T ( )

Cuando 8 < 1 significa que la dindmica del plasma es gobernada por el campo magnético,
en tanto que g > 1 indica que la dindmica del plasma es gobernada por el fluido. En el
Capitulo 2 veremos que en los casos que podemos despreciar la disipacion, el teorema de
Alfvén nos asegura que el campo y el fluido se mueven solidariamente, siendo el parametro
[ el que determina quién domina la dinamica.

En sintesis, para que un modelo macroscépico sea valido, el tamano L, la duracién 7, la
densidad p y el campo B deben ser suficientemente grandes para poder tener un compor-
tamiento de fluido y al promediar sobre las cantidades microscépicas, éstas dejen de estar
presente. Es decir, para que las cantidades macroscopicas no tengan nocion de la oscilacién
del plasma y el movimiento de ciclotrén.

1.2. El Sol, la corona y sus estructuras

Debido a su proximidad, el Sol es la estrella de la que disponemos la mayor cantidad de
datos observacionales con la mejor resolucién espacial y temporal disponible. Desde observa-
torios terrestres y espaciales ha sido posible medir con una creciente precisién los pardmetros
que caracterizan sus regiones mas externas: su luminosidad, temperatura, densidad, campos
de velocidad y magnético, etc. Esta informacién ha ayudado a entender los fenémenos fisicos
que acontecen en sus capas mas externas, e indirectamente también en su interior.

El Sol es una gran masa de gas caliente que esta formado por distintas zonas o regiones,
que ordenadas desde el interior hacia afuera son: el nicleo; la zona radiativa; la zona convec-
tiva; la fotosfera; la cromosfera y la corona. El nicleo que se extiende por ~0.25Rg, (siendo
Rso el radio solar) es la regiéon mas interna, caliente y densa, ademads es la responsable de la
produccién de energia a través de procesos de fusién nuclear, donde mayormente atomos de
hidrégeno se fusionan en atomos de helio con la consecuente liberacion de energia. La zona
radiativa se extiende por ~0.25Rg,—0.85Rg,, alli la energia generada en el ntcleo es des-
plazada hacia la superficie principalmente por transporte radiativo en frecuencias de rayos
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X y ultravioleta. La tultima capa del interior solar es la zona convectiva que se extiende por
~0.85Rso—Rso1, donde los cambios en las condiciones del medio dan como resultado que la
energia es transportada principalmente por conveccién hacia la superficie. Por encima de la
zona convectiva estd lo que se considera la superficie del Sol y que a su vez se divide en tres
capas. La primer capa es la fotosfera, capa que es la principal responsable de la emisién de
radiacién electromagnética hacia el exterior en el rango éptico. La fotosfera, desde donde los
fotones escapan libremente, es relativamente fria (5600 K) y épticamente delgada. La Fig.
1.1(i) muestra una imagen del sol en el rango ultravioleta que revela algunas caracteristicas
de la fotosfera, una regién que parece ser relativamente homogénea y poco dindmica. La
segunda capa es la cromosfera, de menor densidad pero curiosamente de mayor temperatura
que la fotosfera'. Entre la cromosfera y la corona existe la region de transicion, esta es una
capa muy delgada de ~300 km a través de la cual la densidad del plasma disminuye abrup-
tamente dos ordenes de magnitud y la temperatura aumenta dos ordenes de magnitud. Este
ultimo hecho ha dado lugar a distintos modelos que pretenden explicar el calentamiento
coronal, tema de investigacién ain abierto. Finalmente la corona es la capa més externa
y extensa del Sol que puede dividirse entre, la baja corona para alturas < 2Rg, medida
desde la superficie solar, y la corona externa para alturas 2 2Rg, (pasando por el sistema
solar interno hasta llegar a los planetas externos). La Fig. 1.1(ii) exhibe una imagen de la
baja corona en rayos X que permite apreciar un entorno muy diferente del de la fotosfera,
siendo: dos ordenes de magnitud mds caliente, con temperaturas de ~10% K: dos ordenes
de magnitud menos denso, con densidades tan bajas como ~107*-1071° gr ecm~2; dindmi-
co y estructurado por el campo magnético; y donde el plasma se encuentra completamente
ionizado.

Describimos brevemente algunas estructuras coronales de nuestro interés a las que nos

'La fotosfera y la cromosfera conforman la atmésfera segin la nomenclatura de la astrofisica estelar
tradicional.

SDO/AIA 1700 2011-10-22 13:27:44 UT SDo/AlA 171 2011-10-22 13:27:13 UT

Figura 1.1: (i) Imagen de la fotosfera con el filtro de 1700 A; las zonas claras y oscuras son regiones activas.
(ii) Imagen casi simultdnea de la baja corona con el filtro de 171 A; las zonas brillantes son regiones activas. Para
un tiempo similar, la Fig. 3.6 muestra imagenes en 131 A y 193 A ampliadas sobre la regién activa superior que
aqui vemos hacia el limbo noreste. (“Courtesy of NASA/SDO and the AIA, EVE, and HMI science team”).
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referiremos con frecuencia en los siguientes capitulos. Dos de las principales regiones en que
se suele dividir la corona son las regiones activas y la corona tranquila. Las regiones activas
administran gran parte de la actividad ocupando una pequena fraccion de la superficie total,
en contraposiciéon con la corona tranquila. Estas estan ubicadas en zonas donde el campo
magnético se concentra, son vistas en el 6ptico como machas oscuras y abundan lineas de
campo formando arcos (Fig. 1.1). Debido a la permanente actividad magnética que acontece
en estas zonas, por ejemplo la emergencia de flujo magnético, cancelacién de flujo y procesos
de reconexion magnética, alli ocurren un ntmero importante de procesos dinamicos tales
como fulguraciones, calentamiento coronal y eyecciones de masa coronal (EMCs). La posicién
heliogréfica de las regiones activas generalmente esta confinada dentro del rango de latitudes
ecuatorial +40°.

Los arcos magnéticos posterupcion son configuraciones de campo magnético o tubos de
flujo con forma de dipolo que se desarrollan durante (o después de) los procesos de reconexién
que acontecen durante una fulguracion. Las bases de los arcos se encuentran ancladas en
regiones de polaridades opuestas.

Una arcada coronal es un conjunto de arcos magnéticos agrupados en fila, de tal manera
que los arcos se encuentran alineados perpendicularmente a la linea de cambio de polaridad
que separa regiones magnéticamente opuestas. Hacia la parte superior del limbo noroeste
de la Fig. 1.1(ii) alcanzamos a apreciar una arcada con su eje en el plano de la imagen;
mientras que en la Fig. 3.6 podemos ver una arcada con una visual perpendicular a la linea
de cambio de polaridad; y la Fig. 3.7 muestra una arcada con una visual paralela a dicha
linea revelando que la seccién transversal de una arcada se parece a un arco individual.

Una fulguracion estd asociada a un evento de reconexion magnética que libera una gran
cantidad de energia en un tiempo corto. Se cree que son motivadas por acumulaciones de
energia y que se desencadenan por inestabilidades en la configuracién del campo magnético.
Las fulguraciones energéticas acontecen en regiones activas y muchas veces son eruptivas
generando como consecuencia una EMC. La cantidad de energia capaz de ser liberada por
una fulguracion abarca un amplio rango de ordenes de magnitud, por ejemplo una fulguraciéon
tipica libera una energia de ~103°-10%2 erg en un lapso de varias horas. Las fulguraciones
pequenas que liberan una fraccién de energfa del orden de 107%-107Y respecto de las més
grandes se denominan micro- y nanofulguraciones, respectivamente.

Las eyecciones de masa coronal son uno de los fendmenos mas espectaculares que se
originan a nivel coronal. Las fulguraciones mas grandes estan generalmente acompanadas de
estas erupciones que eyectan masa hacia el medio interplanetario. Las fulguraciones y EMCs
son fenomenos relacionados con procesos de reconexién y liberacién de energia magnética a
gran escala. Ambos fenémenos son cominmente interrelacionados y se originarian a partir
de inestabilidades magnéticas comunes.

Centrandonos en nuestro trabajo, en los Capitulos 5 y 6 modelaremos ciertos flujos oscu-
ros descendentes que han sido observados en regiones activas, a alturas de ~1Rg, por sobre
la superficie solar y donde es de utilidad conocer el valor del parametro 5 del plasma. En este
sentido, la Fig. 1.2 muestra una modelizacion del parametro 8 en funcién de la altura para
una regién activa, que partiendo desde la superficie atraviesa la fotosfera, la cromosfera, la
baja corona y llega hasta la alta corona (Gary 2001). Notamos que segin este modelo casi
exclusivamente en la baja corona (entre la cromosfera y una altura < 2Rgq =1.4x10% Mm)
existen valores de 8 < 1 mientras que en los demas regiones § > 1. Debido a que en gene-
ral la difusién es baja, el campo y el fluido se moveran solidariamente pero mientras en la
baja corona domina el campo en las demas regiones domina el fluido. Apreciamos que para
alturas de ~1Rg, que es donde sucede el fenémeno de interés, el modelo de Gary (2001)
predice valores de 5 < 1, hecho que tiene consecuencias en nuestros resultados y sobre el
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cual volveremos en las conclusiones finales.
Dado que en el presente trabajo estamos particularmente interesados en la parte baja de
la corona, de ahora en adelante nos referiremos a ella simplemente como corona.

Plasma Beta Model
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Figura 1.2: Modelado del pardmetro 3 sobre una regién activa. El valor de 3 en funcién de la altura estd
enmarcado dentro de la regién sombreada. Los limites fueron determinados para lineas de campo abiertas y
cerradas originadas en una mancha de 2500 G y una regién brillante de 150 G, respectivamente. La linea de
segmentos vertical indica el valor de f=1. Tomado de Gary (2001).



Capitulo 2

Magnetohidrodinamica

La magnetohidrodindmica (MHD) se ocupa de describir la dindmica de un plasma enten-
dido como un conjunto grande de particulas cargadas que se mueven relativamente libres
(energia cinética > energia potencial de interaccién entre particulas) y utilizando la aproxi-
macién de fluido continuo. Para que esta aproximacion simplificadora sea vélida se requiere
que los procesos a estudiar sean relativamente lentos, asi como vimos en el Capitulo 1 la
frecuencia temporal de los procesos de interés w debe ser menor que la frecuencia del plas-
ma w,. La MHD es un contexto tedrico apropiado para estudiar los fenémenos de interés
relativos al plasma coronal y sus estructuras.

En este capitulo presentaremos las ecuaciones de la MHD), sus limitaciones y sus pro-
piedades principales. Posteriormente utilizaremos estos conceptos en el Capitulo 4 cuando
presentemos los métodos numéricos para integrarlas.

2.1. Ecuaciones MHD

Una introduccién general a la teoria del plasma y su aproximacion MHD podemos en-
contrarla en la amplia literatura existente, por ejemplo: Priest (1982); Nicholson (1983);
Biskamp (1997); Goedbloeds & Poedts (2004); Bellan (2006).

Las ecuaciones que describen a los plasmas son no lineales debido a que los campos
influyen sobre las particulas y corrientes a través de la fuerza de Lorentz, mientras que al
mismo tiempo las particulas y cargas modifican los campos por ser fuentes de estos. La
MHD estudia el estado del plasma bajo ciertas aproximaciones que permiten simplificar el
problema. Estas simplificaciones resultan en el tratamiento del plasma como un fluido simple.
La MHD ideal describe el movimiento de un fluido perfectamente conductor interactuando
con un campo magnético. Para ello se resuelven las ecuaciones de Maxwell que resultan
acopladas con las ecuaciones de la hidrodinamica.

Sea la fisica de un plasma cuyo estado esté descripto matematicamente por un conjunto
apropiado de variables a un cierto tiempo, las ecuaciones dinamicas del plasma (MHD) tienen
por objetivo describir el estado del sistema a un tiempo posterior en forma consistente con
la realidad.

Existen distintas formulaciones equivalentes de las ecuaciones MHD que asumen diferen-
tes conjuntos de variables independientes para describir al sistema. Las dos formulaciones
mas utilizadas asumen como independientes a las variables llamadas primitivas y conserva-
das. Las variables primitivas son la densidad de masa p, la velocidad del fluido v, la presién
termodindmica p y el campo magnético B. En tanto que las variables conservadas son la
densidad de masa p, la densidad de momento pv, la densidad de energia total £ y el campo
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B. Existen relaciones univocas que permiten calcular las variables conservadas a partir de
las primitivas y viceversa: (p,v,p,B) <= (p, pv, E,B). Para un objetivo especifico elegir
una formulacion por sobre otra puede ofrecer ventajas computacionales. Si se desea que las
soluciones sean capaces de captar discontinuidades o saltos abruptos en ciertas variables, por
ejemplo producidos por la presencia de intensas ondas de choque, es necesario trabajar con
las variables conservadas (Hou & Lefloch 1994). Esta es una razén importante por la que la
formulacién conservativa es de nuestro interés.

Caso ideal

Es conveniente expresar el campo B normalizado por el coeficiente v/41 (unidades cgs), de
modo que en los casos en que el campo se dice normalizado donde aparece B debe entenderse
B/V4r.

Dentro de la MHD el caso més simple de resolver es el que conocemos como régimen ideal,
que es valido cuando los procesos difusivos son despreciables. Los procesos no ideales mas
importantes son la viscosidad del plasma y la resistividad magnética. En el régimen ideal,
sin términos fuentes y ademéds sin términos de enfriamiento y calentamiento, el sistema
diferencial de ecuaciones MHD es homogéneo y viene dado por las siguientes expresiones:

ap B
o TV (ov) =0, (2.1)
opv
W—FV-(pV@V—B@B—%p*H):O, (2.2)
%—?—FV-(v@B—B@V):O (2.3)
oF
SV ((E v — B(V.B)> —0, (2.4)

donde t representa el tiempo, B el campo normalizado, ® representa el producto tensorial
e I el tensor identidad. Las ecs. (2.1-2.4) son conocidas como la ecuacién de continuidad, de
momento, de induccion magnética y de energia, respectivamente. Ademas con:

1 P B2
E=_m?4+ £ 4+ 2.
R
p=(—1e= Engu (2.6)
BQ
P« =D+ o0 (2.7)

donde la densidad de energia total F es igual a la suma de las densidades de energia cinética,
interna (térmica) e y magnética. En la ec. (2.6) asumimos valido el modelo de gas ideal,
siendo 7' la temperatura, 7 el cociente de calores especificos (c,/c,) que para un plasma
completamente ionizado es igual a 5/3, R, la constante universal de los gases y i la masa
atémica media (ver Apéndice A); en tanto la presion total p, es igual a la suma de la presion
térmica p mas la presion magnética.

Las ecs. (2.1-2.4) conforman un sistema diferencial de leyes de conservacién, con excepcion
de la ec. de induccidn (2.3) que es una adveccion. Estas expresan que la variacion en el tiempo
de una cierta densidad u, es igual al flujo neto f de esa cantidad que entra/sale del volumen
de control,

o V=0 (2.8)
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Las ecuaciones de la MHD se pueden expresar de manera méas general en forma integral,
esta formulacion se deduce aplicando las leyes de la fisica y la hipdtesis del continuo a un
volumen de control V' encerrado por una area A. La formulacién diferencial sera equivalente
a la integral siempre y cuando las variables MHD sean suficientemente suaves y continuas.
Por ejemplo, en forma integral la ecuacion de continuidad responde a la expresion

%///V pdV—l—//A (pv)idA = ///V {% —|—V.(pv)1 v =0, (2.9)

donde 1 es un vector unitario y normal a la superficie A. El miembro izquierdo expresa el
hecho de que la masa del gas contenida en un volumen arbitrario V' puede cambiar en el
tiempo solo si hay un flujo de masa neto a través de la superficie A que lo encierra, dado
que no existen fuentes ni sumideros de masa. Por esta razon se dice que la densidad es una
variable conservada. Usando el teorema de la divergencia de Gauss se obtiene el miembro del
medio. La formulacién integral (2.9) vale atin en presencia de discontinuidades, y a partir de
ella obtenemos la forma diferencial (2.1) restringiéndonos a variables suaves y continuas que
podamos evaluar punto a punto. De forma similar las ecs. diferenciales (2.2—2.4) también
poseen su correspondientes formas integrales. La formulacion integral es necesaria a la hora
de buscar soluciones numeéricas capaces de captar discontinuidades, como veremos en el
Capitulo 4.

La ec. de momento (2.2) es una ecuacién de balance de fuerzas por unidad de volumen.
Reescribiéndola podemos ver que adquiere la forma pdv /0t o« —Vp+ ¢~ 1J x B, donde en el
miembro derecho encontramos la fuerza termodinamica del plasma y la fuerza de Lorentz,
con J la densidad de corriente. La fuerza de Lorentz puede descomponerse en dos términos:
uno representa una tensién magnética, (B - V)B, que se opone a las deformaciones del
campo'; y el otro actiia como una presién magnética, —V(B?/2), que tiende a uniformizar
la distribucién de campo. El término del campo electrostatico E se asume despreciable
frente a las otras fuerzas debido a que su rol es el de garantizar la cuasineutralidad a nivel
microscopico. En efecto, como se puede apreciar de las ecuaciones MHD, este campo no
aparece explicitamente, entendiéndose que cumple un rol dependiente consistente en restituir
el equilibrio ante desbalances microscépicos de cargas.

En tanto la ec. (2.4) representa la conservacién de la energia. Reescribiendo el flujo de
energia dentro del operador nabla, vemos que es igual a (pv?/2+e)v+S, con S representando
el vector de Poynting. Escrito de esta forma queda en evidencia que en el régimen ideal el
flujo de energia esta compuesto por los flujos de energia cinética, interna y electromagnética.

Supongamos que observamos un plasma durante el minimo tiempo caracteristico de evo-
lucién 7, es decir el tiempo requerido para que las variables macroscopicas cambien aprecia-
blemente, en la menor escala espacial L de interés y donde el plasma posee una velocidad
tipica v, el conjunto de aproximaciones asumidas por la descripcion MHD seran validas si se
cumplen las siguientes condiciones (ver Sec. 1.1).

T K % T, (21())
V my

donde 7; es el tiempo caracteristico de colisiones de los iones, m; la masa del ion y m,
la masa del electréon. Esta inecuacion asegura que existe equilibrio termodindmico local
y que el plasma tiene una unica temperatura T =T = T..

'En el Capitulo 6 partiendo de un estado homogéneo generaremos un plasma turbulento aplicando un
forzado solenoidal que emula la accién de batir con una cuchara. Esta tensién es la responsable de que para
un campo mas intenso sea necesario inyectar una mayor cantidad de energia para poder curvar el campo.
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Acm < L, (2.11)

donde M., es el camino libre medio de electrones y iones. Que un plasma satisfaga
esta condicion implica que hay muchas particulas dentro de una esfera de Debye, lo
que hace valida la hipotesis del continuo.

v < ¢, (2.12)

la velocidad del fluido es despreciable frente a la velocidad de la luz ¢. La MHD asume
que la dinamica del fluido es relativamente lenta, lo que permite simplificar el problema
despreciando la fuerza electrostatica en la ecuacién de momento y la corriente de
desplazamiento en la ecuacién de Ampére.

< (2.13)
g

donde ¢ es la permitividad del vacio y o es la conductividad eléctrica. Esta condicion
asegura que cualquier distribucion localizada de carga es solo una fluctuacion rapida.
El caso con conductividad eléctrica ¢ — oo corresponde al caso ideal.

Caso no ideal

Fuera del régimen ideal y teniendo en cuenta distintos procesos fisicos, el sistema dife-
rencial de ecuaciones MHD expresado en las variables conservadas adquiere la forma:

dp

E—FV-(pv) =0, (2.14)
opv
W+V-(pV®V—B®B+p*H):pg+V-@+Fm, (2.15)
0B
E—FV'(V@B—B@V):—VX(UVXB), (2.16)
OF
StV ((E+p*)v—B(v.B)) :pg~v+V~(v~®)+V~<B><(77V><B)>+FE, (2.17)

con B normalizado, ademas g representa la aceleraciéon de la gravedad, © el tensor viscosidad,
F,, una funcién fuente de momento (de haber alguna), n el coeficiente de resistividad y Fg
la funcion fuentes y sumideros de energia. Ademas con

@chvw+wva—§v«wQ, (2.18)

Fg=-V -F.—nnANT)+ He.. (2.19)

Donde ( es el coeficiente de viscosidad, y dentro de la funcién fuentes y sumideros de ener-
gia Fg, F. es el flujo de calor, A(T) la funcién de enfriamiento o perdidas radiativas, n; la
densidad numérica de iones, n. la densidad numérica de electrones libres y H.. la funcion de
calentamiento, por ejemplo la del caso coronal.

Notar que en las ecs. (2.15—2.17) aparecen términos nuevos respecto del caso ideal. En
la ec. de la energia (2.17), entre otros procesos, destacamos la conduccién de calor que es un
proceso de tipo difusivo y sobre el cual volveremos en los Capitulos 4 y 6.
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2.2. Propiedades de las ecuaciones MHD

En coordenadas cartesianas, a las ecuaciones de la MHD ideal (2.1-2.4) lo podemos
reescribir en forma compacta como

0Q OF 9G _OH

i el i | 2.20
ot + ox + oy + 0z ’ ( )

con:

p fp Pla 2

PV fove pvi—l—p-ﬁ-%—Bi

PUy Jovy pUzvy — Be By

PU, f Vz PULV, — Bach

= N F == o =
Q(z,y, 2) E v Y Q) fE (E+ps)v, — (v.B) B,

B, /B, 0

B, I8, v By — vy B,

Bz fBZ Usz - UzBa:

Q es un vector que agrupa las variables conservadas (cuya dindmica se desea conocer),
mientras que F, G y H son los vectores que agrupan los flujos en las direcciones (x,y, z),
respectivamente, y cuyas componentes son los flujos convectivos de las diferentes cantidades.
Podemos obtener la expresion del vector G partiendo de F e intercambiando los subindices
r 5 y junto con el orden de las componentes del flujo de momento f,,, = f,, ¥ del flujo de
campo fp, < fp,. Similarmente, al vector H los obtenemos partiendo de F e intercambiando
los subindices # < z junto con el orden de las componentes del flujo de momento f,,, <= f,..
y del flujo de campo fp, & f5..

La ec. (2.20) es un sistema no lineal y acoplado de 8 ecuaciones diferenciales en derivadas
parciales de primer orden en el espacio y en el tiempo. Sélo asumiendo simplificaciones muy
restrictivas es posible encontrar soluciones analiticas, por lo que la utilizacion de algoritmos
numéricos para conocer soluciones mas generales es de gran interés. La particularizacion de
este sistema de ecuaciones para espacios de una dimensién (1D) y 2D es inmediato, hay
que eliminar las derivadas y las componentes de los vectores en las direcciones que ya no
correspondan. En 2D queda un sistema no lineal de 6 ecuaciones, mientras que en 1D queda
un sistema de 4 ecuaciones.

Una propiedad importante del sistema conservativo (2.20) es la de ser hiperbélico. Me-
diante la regla de la cadena podemos reescribirlo en forma cuasilineal

0Q | 0Q  9Q . 0Q

BT +X8x+Y8y+ZE)z—0’ (2.21)
donde X = 0F /0Q es la matriz Jacobiana en la direccién z, Y = 0G/0Q es la matriz Jaco-
biana en la direccién y y Z = 0H/0Q es la correspondiente a la direccién z. Por definicién
un sistema es hiperbdlico cuando su matriz Jacobiana posee autovalores reales y los auto-
vectores asociados son reales y forman un conjunto completo linealmente independiente; por
ende la matriz Jacobiana es diagonalizable. Este es el caso de las matrices X, Y y Z. Esta
propiedad del sistema (2.20-2.21) es fundamental para la construccién de métodos numéricos
que integren en el tiempo sistemas hiperbdlicos no lineales. En la resolucion numérica discre-
tizamos las ecuaciones, lo que implica conocer la dindmica del sistema para valores continuos
de a pedazos, encontrar la solucion en las discontinuidades se conoce como problema de Rie-
mann y se determina a partir de la propagacién de ondas MHD ideales que resumimos a
continuacion. La propiedad fundamental de hiperbolicidad y la correspondiente solucién al
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problema de Riemann son utilizadas en los cédigos numéricos Eulerianos que presentaremos
en el Capitulo 4.

En la MHD existen perturbaciones ondulatorias que son muy diferentes a las electro-
magnéticas, esto es debido a que en la aproximacion MHD se desprecia la corriente de
desplazamiento en la ecuacién de Ampere. Las ondas MHD son perturbaciones del campo de
velocidad del plasma que a su vez perturban al campo magnético, la densidad y la presion.
Las ondas son producidas por distintas fuerzas restitutorias: gradiente de presion, tension y
presion magnética. Para examinar el movimiento ondulatorio de un fluido conductor ideal
en presencia de un campo magnético se considera un plasma en equilibrio donde se producen
pequenas perturbaciones. Linealizando las ecs. dindmicas (2.20) respecto de pequenos apar-
tamientos del equilibrio se puede ver que el movimiento es descripto por ecuaciones de tipo
ondulatorio. Se deduce que en la MHD se propagan siete tipos de ondas que corresponden
a:

= Una onda entrépica que se propaga con la velocidad v del fluido.

= Dos onda de Alfvén que se propagan con velocidades v 4+ vy, donde

B
Up = — (2.22)

NG

es la velocidad de Alfvén. Estas ondas son puramente transversales y no compresivas,
ademas se propagan a lo largo de las lineas de campo sin producir cambios de intensidad
en el mismo.

= Dos ondas magnetoacusticas lentas con velocidades v+ y dos ondas magnetoacusticas
rapidas con velocidades v 4 v,. Donde

1
v = 3 (cg +v3 — \/(Cs +up)’ — 403%2&) ; (2.23)
2 1 2 2 2 2,,2
v, = 5 Cy T U+ (Cs + UA) - 4CSUA : (224)

Siendo ¢, la velocidad del sonido

Co = \/zpp. (2.25)

Las velocidades no son independientes y cumplen la relaciéon v,v; = c;va. Estas ondas
rapidas y lentas son compresivas y parcialmente longitudinales, a su paso modifican
los valores de la densidad, presion y campo magnético.

Cuando incluimos procesos difusivos el sistema de ecuaciones MHD deja de ser hiperbdlico
para pasar a ser estrictamente parabdlico. Desde un punto de vista practico, los procesos
difusivos hacen que el sistema ideal (2.20) que es de primer orden en derivadas parciales pase
a ser de segundo orden del tipo

0Q OF oG O0H _,
W‘i‘%‘i‘a—y—’—awvs, (226)

donde V? es el operador Laplaceano y S(Q) es un vector de procesos difusivos. Por ejemplo,
considerar una fuerza viscosa incompresible agrega a la ec. de momento (2.2) un término
o (V?v, por caso la resistividad magnética agrega a la ec. de induccién (2.3) un término
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o nV?B, mientras que la conduccién de calor agrega a la ec. de energia (2.4) un término
x kKV2T. En este caso la solucién al problema de Riemann no es conocida y siendo rigurosos
la integracién temporal de las ecuaciones deberia hacerse con otros métodos distintos a los
utilizados para sistema hiperbdlicos. La teoria de sistemas hiperbdlicos ha tenido un gran
avance en los ultimos tiempos en contraposicién con modelos mas completos como son los
sistemas parabdlicos, podemos mencionar dentro de éstos por ejemplo a las ecuaciones de
Navier-Stokes y la MHD resistiva.

2.3. Reconexién magnética

El proceso de reconexién magnética se produce en un plasma resistivo cuando lineas de
campo con polaridades diferentes se acercan lo suficiente, alli la disipacién magnética actia
localmente reconfigurando las lineas de campo con la consecuente pérdida de sus identidades
iniciales. En estas circunstancias la topologia del campo no se preserva y existe disipacion
de energia magnética en forma de calor. Ver Fig. 2.1.

La ec. de induccién magnética resistiva (2.16) que describe la evolucién temporal del
campo para el caso no ideal podemos reescribirla como

8@_]? =V x (v x B) +1V?B, (2.27)
donde n=c?/(4no) es el coeficiente de difusién magnética que hemos asumido constante.
La variacién temporal del campo magnético depende de dos procesos que vienen descriptos
por los términos del miembro derecho, el primero es un término advectivo y el segundo uno
difusivo.

Segun sea el régimen en que se encuentra el plasma que estamos estudiando, en la ec.
(2.27) puede ser més eficiente la adveccién o la difusién. Un pardmetro que describe el
régimen del plasma y da una idea de si alguno de estos dos términos domina es el niimero de
Reynolds magnético Ry, definido como el médulo del cociente entre los términos convectivo
y difusivo aproximados a primer orden,

, (2.28)

RM:‘VX(VXB)‘N’UOL

nV:B n

donde L y vy representan una escala de longitud y velocidad de interés, respectivamente.

>< \VARVA
SN\

)

Figura 2.1: Esquema de reconexién magnética. (a) Dos lineas con polaridades diferentes se encuentran separadas
una de otra. (b) Posteriormente las lineas se acercan lo suficiente produciéndose el proceso de reconexién. (c)
Como consecuencia de la reconexién magnética el campo se reconfigura.
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A partir de este parametro podemos analizar el comportamiento del plasma en dos regime-
nes extremos. En un régimen para el cual Ry > 1 la difusion magnética es poco importante
y puede despreciarse. En general este es el caso de los plasmas astrofisicos y corresponde a
la descripcidn ideal dada por la ec. de induccién (2.3). El teorema de Alfvén demuestra que
en este limite el plasma y el campo magnético evolucionan solidariamente, que en la jerga
de la fisica solar se dice “el campo y el plasma estan congelados”, y donde la topologia del
campo se preserva en el tiempo.

Contrariamente, en un régimen en el que Ry < 1 la difusién magnética predomina y el
término convectivo puede despreciarse, por ende el comportamiento del campo es puramente
difusivo y descripto por la ecuacion

0B 9

Tl nV°B. (2.29)
Esto nos dice que una distribucion heterogénea de campo de escala L tendera a uniformizarse
espacialmente en un tiempo caracterfstico del orden 7, ~ L*/n. Notar que la ec. (2.29) es
formalmente equivalente a la ec. del calor (C.2).

En un caso general donde ambos procesos son importantes, siendo por ejemplo Ry ~ 1,
las lineas de campo son parcialmente advectadas y difundidas. Para apreciar el efecto de la
resistividad a pequena escala y el impacto global en la gran escala consideramos inicialmente
la configuracién magnética de la Fig. 2.1(a). Cuando lineas de campo de polaridades distintas
se aproximan lo suficiente, el gradiente del campo magnético aumenta y el término difusivo
(nV?B) acttia localmente reconectando las lineas y produciendo la pérdida de sus identidades,
como esquematiza la Fig. 2.1(b). En esta circunstancia no vale el teorema de Alfvén que
garantiza que un elemento de volumen y una linea de campo permanecen solidarios durante la
evolucién en un régimen ideal, como es el caso de la Fig. 2.1(a). Luego, las lineas reconectadas
adquieren una nueva configuracién como por ejemplo la esquematizada en la Fig. 2.1(c).
Durante la reconexién la condicién solenoidal del campo, V - B = 0, no es violada dado que
el proceso ocurre en puntos X donde el campo (o alguna de sus componentes) es nulo. El
flujo magnético no se conserva y se produce liberacién de calor por disipacion ohmica. La
escala de tiempo en que esto sucede viene dada por 7.

En astrofisica las longitudes caracteristicas son muy grandes lo que lleva a que los tiempos
de difusién 7, sean muy largos y por lo tanto la resistividad es generalmente poco eficiente.
Sin embargo, existen eventos dinamicos e impulsivos que estan asociados a regiones donde el
término difusivo predomina localmente habilitando el calentamiento éhmico y la liberacién
de energia cinética en tiempos cortos. Por ejemplo, una fulguracién solar tipica puede liberar
en la corona una cantidad de energia de ~103°-10%? erg en el lapso de varias horas.

Cuando estos fenomenos localizados ocurren en tiempos relativamente cortos se debe a
que localmente se producen condiciones que favorecen la reconexiéon magnética y consecuen-
temente disminuye el nimero de Reynolds Ry;. Por ejemplo, un plasma en movimiento que
arrastra y apila lineas de campo con polaridades diferentes y hace disminuir la longitud
caracteristica L en tiempos cortos, o fendmenos (por ejemplo turbulencia) que incrementan
localmente y en forma anémala la resistividad magnética.

En la literatura podemos encontrar distintos modelos de reconexién que dependen tanto
de la configuracién del campo como del flujo convectivo que lo atraviesa. Se clasifican segin si
el proceso es de tipo muy lento, lento o rapido, dependiendo de la relacion entre el nimero de
Reynolds magnético y el de Mach-Alfvén (Ma=v/va). Los modelos 2D clésicos de reconexion
lenta y rapida son, respectivamente, el de Sweet-Parker (Sweet 1958) y el de Petschek (1964).
Un modelo 3D clésico ha sido desarrollado posteriormente por Priest & Démoulin (1995).
Para una revision general de la temética ver Priest & Forbes (2000).
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De particular interés en nuestra investigacion son los procesos de reconexion que se dan
en un entorno turbulento, en particular configuraciones 2D y eventos localizados e impulsivos
de tipo 3D (ver Capitulos 5 y 6).

Hojas de corriente

En general en plasmas astrofisicos la resistividad magnética es pequena, por lo que el
término difusivo (nV?B) en la ec. de induccién (2.27) es despreciable y existe congelamiento
entre el plasma y el campo. Sin embargo, cuando se ponen en contacto dos regiones con
campo magnético de polaridades diferentes (por ejemplo, debido al movimiento propio del
plasma o por una perturbacién externa al mismo), en su interfase el valor del gradiente de
campo puede crecer mucho y junto con éste la difusion magnética puede ser importante
localmente. Dado que un gradiente de campo magnético intenso tiene asociado una densidad
de corriente j similar (ley de Ampere), a una configuracién magnética de este tipo se la
conoce como hoja de corriente (HT).

La Fig. 2.2 ilustra una configuracién de campo que forma una HC de lineas antiparalelas,
que es la méas simple. El ancho de una HC no es infinitesimal pero es pequeno, alli la difusiéon
es alta y deja de valer el teorema de Alfvén, por lo que si el plasma arrastra lineas de campo
hacia la zona de difusién éstas pueden reconectarse. Por HC cuasi 2D nos referiremos a la
extension 3D de la configuracién antiparalela 2D de la Fig. 2.2, donde la regién de difusion
(sombrada) pasa a ser un plano en la direccién normal a dicha figura. En el Capitulo 5
haremos uso de configuraciones de este tipo (Fig. 5.1).

B, | v 4B

, U

v 1©J

Y

Figura 2.2: Representacién 2D de una HC de lineas de campo antiparalelas. En la regién sombreada cambia
la polaridad de la lineas donde B es nulo y la densidad de corriente j es grande. La reconexién magnética es
estimulada si el plasma arrastra al campo juntando lineas de polaridades diferentes.

Consideremos el esquema estacionario 2D de campo magnético de la Fig. 2.3(a). Fuera de
la regién central (sombreada) existe congelamiento y el plasma ingresa a la regién de difusién
arrastrando las lineas de campo. La reconexién produce que dos elementos de volumen del
fluido, elementos 1 y 2 en la figura, que originalmente pertenecian a la misma linea de campo
resulten formando parte de lineas distintas, elementos 1’ y 2’. Olviddndonos por un momento
de la region sombreada, si proyectamos el campo B hacia el origen vemos que aparecen lineas
separatrices con forma de X, que separan regiones de campo de distintas polaridades y pasan
por el origen que tiene campo nulo. La configuracién de la Fig. 2.3(a) se conoce como punto
neutro de tipo X (2D). Hay observaciones de estructuras de tipo X en regiones eruptivas de
la corona (como asi también de HCs cuasi 2D).
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a) b) c)

Figura 2.3: (a) Configuracién 2D de un punto neutro (X) donde los elementos de volumen 1 y 2 estdn
inicialmente sobre la misma linea, y luego de la reconexién se encuentran en diferentes lineas, elementos 1’ y 2'.
(b) Paso previo a la reconexién. (c) Reconexién e iniciacién de un proceso eruptivo en la corona. Ver Fig. 3.3.

La Fig. 2.3(b) muestra una estructura magnética que posee un gradiente de campo gran-
de, que podria derivar en la configuracién de la Fig. 2.3(c) debido a una perturbacién inducida
por el movimiento forzado de sus bases. En la estructura (c) apreciamos una HC ubicada en
el centro, ademas en la parte superior vemos un filamento, que eventualmente podria deses-
tabilizarse y ascender como una eyeccién de masa coronal, y en la parte inferior la formacién
de una arcada coronal. Pensando a la HC central como un estructura del tipo (a) o punto X,
los elementos de plasma 1 y 2 son parte del flujo magnético entrante a la HC, mientras que
los elementos 1’ y 2’ son parte del flujo magnético reconectado ascendente y descendente,
respectivamente. Los tubos de flujo que ascienden se desplazan hacia el filamento, en tanto
que los descendentes forman la arcada. En el Capitulo 3 volveremos sobre este tema.

Comentarios finales

Para modelar la dindmica de un plasma existen diferentes enfoques complementarios. Por
ejemplo, la teoria cinética describe un plasma desde un punto de vista microscopico, incluyen-
do fenémenos de escala corpuscular mediante funciones de distribucién de probabilidad. En
el lado opuesto, la aproximacion MHD describe fenémenos globales correspondientes a esca-
las espaciales grandes y frecuencias bajas. También hay descripciones a escalas intermedias,
por caso la MHD que incluye el efecto Hall (HMHD), que permite extender la descripcion a
escalas mas pequenas y frecuencias mas grandes respecto de la MHD. A su vez, considerar
la inercia de los electrones en la HMHD (EIMHD) permite extender la descripcién incluso
a escalas mas pequenas y frecuencias mas grandes con respecto a la HMHD. Por ultimo, un
escal6n mas arriba (pero siempre por debajo de la teoria cinética) podemos considerar a un
plasma como una mezcla de dos fluidos, de iones y electrones, con cada especie poseyendo
su propio sistema de ecuaciones acoplados entre si.



Capitulo 3

Flujos oscuros descendentes

Revisién bibliografica de las observaciones y modelos

Nuestro principal objeto de estudio son ciertas estructuras de la (baja) corona que se
perciben como flujos oscuros descendentes y zigzagueantes entre el plasma brillante que los
circunda. El origen y evolucién de estas estructuras atin hoy es un tema abierto a la discusion
y motivo de nuevas investigaciones. En este trabajo nos referiremos a tales estructuras de
forma individual como flujo oscuro descendente (FOD) y de forma plural como FODs!.

Los FODs son estructuras opacas que en su movimiento dejan estelas oscuras, se los
observa descender hacia la superficie solar a través de una regién compuesta de plasma muy
caliente y relativamente denso que se ubica por encima de una arcada coronal. Detectados por
primera vez con el telescopio de rayos X blandos SXT/ Yohkoh (McKenzie & Hudson 1999),
desde entonces los FODs han sido detectados en un niimero creciente de oportunidades y con
diferentes instrumentos, como por ejemplo: en imagenes, en el ultravioleta extremo (UVE)
con EUV/TRACE, y en rayos X blandos con XRT/Hinode y AIA/SDO; y en espectros, en
el rango del UVE con SUMER/SOHO.

La zona de la corona donde los FODs se observan es conocida como halo térmico® (HT)
o suprarcada, se enmarcada dentro de una region activa, més precisamente luego de una
fulguracion eruptiva acompanada de una eyecciéon de masa coronal. El HT es una regién
dindmica y turbulenta; en principio seria estructurada por el campo magnético; es muy
caliente y brillante en rayos X blandos y UVE, la cual provee el contraste necesario para que
un FOD sea observado con movimiento lateral oscilatorio y dejando una estela a su paso.

En las siguientes secciones caracterizaremos los FODs a partir de datos observacionales
publicados por otros autores y describiremos las principales estructuras de una fulguracién
eruptiva a tener en cuenta a la hora de entender su origen, conceptos que utilizan los diferen-
tes modelos de FODs existentes, incluido el nuestro.

'La jerga de la fisica solar en idioma Inglés se refiere a la estructura que aqui llamamos FOD en més
de una forma y con connotaciones algo diferentes: simplemente tadpole, que significa renacuajo; magnetic
reconnexion downflow, como consecuencia del acomodamiento de las lineas de campo luego de un proceso
de reconexién magnética segun el esquema clasico de una hoja de corriente; y mas reciente y comun como
supra-arcade downflow (SAD), segun la concepcién de que un SAD serfa la consecuencia de un tubo de flujo
reconectado en una hoja de corriente clésica y descendente por encima de la correspondiente arcada coronal.

2Al halo térmico en la jerga en Inglés se lo conoce de varias formas, como por ejemplo: supra-arcade
region, que indica que es la zona que se encuentra por sobre una arcada coronal (o regién suprarcada); fan,
este término coloquial hace referencia a que la parte superior de esta zona termina en formas puntiagudas
brillantes guardando cierta similitud con las aspas de un ventilador o con el perfil de un abanico; o también
como thermal halo, la cual es la traduccién literal que hemos elegido y méas adelante desarrollaremos a qué
hace referencia.

19
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3.1. Detecciones de FODs

Las observaciones de fulguraciones eruptivas con detecciones de FODs reportan una fe-
nomenologia variada, es asi que estos eventos no son todos iguales en magnitud y duracién,
ademas su apreciacién depende sensiblemente de la visual desde donde se produce la obser-
vacién. Dado que en este trabajo estamos principalmente interesados en estudiar el origen
y la evolucién de los FODs, y no tanto en hacer un relevamiento y clasificacion de toda la
fenomenologia existente, es que aqui nos limitaremos a presentar dos eventos de fulgura-
ciones eruptivas que nos permitirdn apreciar los aspectos fundamentales que nos interesan
remarcar. A dichos eventos nos referiremos como evento I y II, y los describiremos en la Sec.
(3.3).

La Fig. 3.1 muestra una secuencia progresiva de imagenes donde podemos apreciar FODs
embebidos en el HT caliente y brillante. Por su parte, la Fig. 3.2 muestra cuatro secuencias
de imagenes donde se muestran FODs con bastante detalle y de distintas fisonomias: FODs
de aspectos cortos y anchos; finos y largos; y otros con bastante estructura interna.

Primeramente los FODs fueron detectados como estructuras opacas en el rango espectral
que comprende los rayos X blandos y el UVE;, es asi que en este punto habia dos posibilidades:
primera, los FODs estarian compuestos de material méas frio que el HT, de manera que serian
opacos en dichas longitudes de onda, aunque deberian emitir en otras mas largas; o segunda,
dado que en dicho rango la emision es proporcional a la densidad, entonces los FODs serian
cavidades vaciadas de plasma, por lo que tampoco emitirian en otras longitudes de onda.
En linea con la primera opcion, una de las primeras interpretaciones de los FODs supuso
que son partes o rezagos de material de una eyecciones de masa coronal (EMC), que por ser
mas frios y densos que el medio que los circunda, son opacos y descienden por su propio

AlA 131A 12:01:11 UT AIA131A 12031 UT AlA 131A 12:05:11UT

AlA 131A 12:07:11.UT AlA131A 12:09:11 UT

AIA131A 12:11:11 UT

Figura 3.1: Secuencia de imigenes del evento | tomadas con el filtro de 131 A de AIA. Los colores estdn
invertidos, asi lo que se ve brillante en las imagenes es en realidad oscuro y viceversa. Las imagenes muestran una
fulguracién vista hacia el limbo, con la arcada (no muy clara) y tres FODs a través del HT. En el margen superior
izquierdo se indica la hora de captura de cada imagen. Tomado de Hanneman & Reeves (2014).
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Figura 3.2: Cuatro secuencias de im3genes mostrando en detalle la evolucién de distintos FODs durante el
evento |. Estas imagenes fueron captadas con el mismo instrumento vy filtro que aquellas de la Fig. 3.1, pero con
imagenes agrandadas y para un tiempo posterior. Tomado de Innes et al. (2014).
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peso. Esta interpretacién los identificé con un proceso conocido como granos coronales®
(McKenzie & Hudson 1999). Actualmente, existe un consenso general en que la segunda
opcion es la correcta.

Por lo tanto, la falta de emisién en diferentes longitudes de onda, por ejemplo en rayos X
blandos, UVE, UV y rango visual (Innes et al. 2003), en imagenes y espectros, han conducido
al consenso general de que los FODs son cavidades vaciadas de plasma y menos densas con
respecto al medio que los circunda. Los FODs, observados con instrumentos modernos y
de alta resolucién, se perciben como flujos descendentes subdensos (oscuros) ingresando en
un medio turbulento més denso y brillante (en rayo X blandos y UVE), a través del cual
se inmiscuyen por los intersticios que oponen menor resistencia. Ademaés, el movimiento de
los FODs es desacelerado hasta que finalmente se detienen y son aplastados por el medio
externo. Esto iltimo es de esperar debido a que en su descenso parecen ingresar a una regién
mas densa y de mayor presion.

3En la jerga inglesa es conocido como coronal grain.
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3.2. Fulguraciones eruptivas

Los FODs han sido siempre detectados en regiones activas, mas precisamente durante
fulguraciones de larga duracién y que a su vez han sido seguidas de una EMC, por lo que es de
interés describir el esquema de este tipo de fulguracion. Basado en observaciones, el modelo
basico de una fulguracion sugiere que un filamento eruptivo, la posterior EMC y la formacién
de una arcada posterupcion pueden ser entendidos a partir de un escenario unificado, en el
cual el proceso de reconexién magnética es la fuente fundamental de liberacion de energia.

La Fig. 3.3 representa esquemdaticamente una fulguracion eruptiva, en la que se desta-
ca un filamento que eventualmente se desestabiliza y asciende como una EMC. La arcada
posterupcién comienza a formarse durante el ascenso del filamento y prosigue luego de la
EMC; el ascenso de la EMC arrastra consigo parte del campo magnético y forma detras de si
una estructura del tipo de hoja de corriente (HC; ver Sec. 2.3), hacia donde lineas de campo
de polaridades diferentes son arrastradas (flujos magnético entrante)* y reconectadas (flujos
magnético saliente)®; luego, mientras una parte de las lineas reconectadas se desplazan por
tensién magnética hacia arriba (flujos magnético ascendente)® con la EMC, las restantes
lineas descienden (flujos magnético descendente)” formando la arcada posterupcién. E1 HT
(region suprarcada) es un medio mucho mas dindmico que la simple representacion de la Fig.
3.3 (McKenzie 2013). Finalmente, y no representado en la figura, el entorno o medio coronal
es la regién que se ubica por encima del HT posterupcion cuyo plasma posee caracteristicas
similares al de la corona tranquila.

Considerando el flujo emitido por una fulguracién tipica vemos que atraviesa las siguientes
tres fases: la fase pre-impulsiva; la impulsiva, que es relativamente corta y termina cuando el
evento llega a su méximo de misién (en rayos X); y la de decaimiento, que es larga. Ver Figs.
3.4y 3.5. Aqui estamos interesados en los momentos posterupcion con particular énfasis en el
HT y el medio coronal por ser las regiones que transitan los FODs. Aun después de la EMC

4En Inglés, reconnection inflows. Ver Fig. 2.3(a).
5 Reconnection outflows.

6 Reconnection upflows.

" Reconnection downflows.

Erupting Filament
Coronal Mass Ejection ﬂ F

Ho two ribban

Figura 3.3: Esquema bdsico de una fulguracién eruptiva vista hacia el limbo. Las lineas continuas de trazo
grueso representan el campo magnético. El recuadro sefiala la formacién de una estructura de tipo de una HC
bidimensional, donde las flechas representan los flujos magnéticos entrantes y salientes (ascendente y descendente).
Ver Fig. 2.3(c). Tomado de Shiota et al. (2005).
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Figura 3.4: Flujo de rayos X (curva de punteada) para el evento |. La emisién muestra un rdpido aumento hasta
llegar a un maximo a las 11:10 hs, momento en que termina la fase impulsiva, para luego decaer lentamente por
varias horas. La zona sombreada indica el periodo de presencia del HT compuesto de plasma caliente y que se
ubica en la suprarcada. Segun los autores, en rojo se sefala el intervalo de tiempo en el que sélo arcos magnéticos
han sido detectados descendiendo hacia la arcada, mientras que en azul corresponde a la deteccién de arcos
descendiendo por delante de cavidades subdensas, el cual coincide con el momento en que el HT se encuentra
lleno de plasma. Este fue un evento de clase M1.3 en la escala de GOES. Tomado de Savage et al. (2012b).
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Figura 3.5: Flujo de rayos X (curva de puntos) para el evento Il. Las lineas de segmentos verticales demarcan
la fase impulsiva. Este fue un evento de clase M7.7 en la escala de GOES. Tomado de Liu et al. (2013).

contintan la formacién de la arcada, los procesos de reconexién magnética y el ingreso de
plasma al HT, hasta que finalmente la arcada se termina de formar y es cuando se produce el
maximo de emisién por parte del HT. Es asi que el HT durante la fase pre-impulsiva posee una
densidad y una temperatura similar a la del entorno coronal pero luego comienza a llenarse
de plasma (debido al desbalance de presiones cuando la presién magnética disminuye debido
a la aniquilacién del campo) y a calentarse (debido a procesos de disipacién magnética).

En HTs posterupcion han sido observadas estructuras similares a HCs en diferentes lon-
gitudes de onda, por ejemplo: en el rango visual; UV; UVE y rayos X (Guo et al. 2013;
Liu et al. 2013). Sin embargo, estudios tedricos predicen que estas HCs deberian ser muy
delgadas, del orden de decenas de metros, para poder ser completamente resueltas con los
instrumentos actuales de observacién. Por lo que se presume que un plasma més caliente y
denso (en aproximadamente un orden de magnitud) que el entorno llamado HT envuelve a
la presunta HC, donde los procesos de conduccién de calor y reconexién magnética serian los
responsables de su calentamiento y expansion (Seaton & Forbes 2009; Hanneman & Reeves
2014). Asi es que al dia de hoy no se sabe con precisién si las observaciones muestran las
caracteristicas del HT o de la propia HC.

McKenzie (2013) analizé con cierto detalle la regién del HT para dos fulguraciones, la que
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aqui designamos como evento I y otra ocurrida el 08/05/2007. Para el evento I reporté que
la temperatura del HT es ~13 MK, y aclar6 que otros autores comunicaron temperaturas
incluso tan altas como ~18 MK. Uno de los problemas existentes a la hora de determinar con
precision las temperaturas de los FODs y los HTs es que la sensibilidad de los detectores no
es Optima para temperaturas superiores a los 10 MK (para el caso de AIA ver la figura 13 de
Liu et al. (2013)). Las descripciones de HTs dada por McKenzie (2013) han sido importantes
para la configuracion de las simulaciones cuyos resultados mostraremos en los Capitulos 5
y 6. Por su parte Hanneman & Reeves (2014) también midieron temperaturas de FODs y
HTs envolventes usando datos de AIA y XRT; concluyeron que para los eventos analizados
los FODs siempre son mas calientes que el medio coronal, pero casi siempre mas frios que el
HT.

Un punto interesante es que no siempre hay detecciones de FODs durante la observacion
de este tipo de fulguraciones eruptivas, una de las razones es que la fulguracion debe ser
observada hacia el limbo para que la dinamica del fenémeno y el contraste lo permitan. Pero
ademsds, los FODs generalmente han sido detectados cuando la linea de la visual coincide
con el HT visto de frente (direccién perpendicular al eje de la arcada), como en la Fig. 3.6,
mientras que en un sélo caso conocido hasta el dia de hoy hubo detecciones con el HT visto de
perfil, que fue durante el evento II que mostramos en la Fig. 3.7. Adicionalmente, los FODs
han sido preferentemente vistos en la fase de decaimiento de la fulguracién, probablemente
por un requerimiento de contraste suficiente, y no durante las fases preimpulsiva e impulsiva.
En los Capitulos 5 y 6 volveremos sobre este punto.

3.3. Datos observacionales

Dado el grado de resolucién instrumental existente y la necesidad de interpretar observa-
ciones muy dindmicas, entre las estimaciones de parametros de FODs y HTs provistas por

Figura 3.6: Imagenes del evento | captadas por AIA. Izquierda: imagen tomada con el filtro de 131 A a la hora
13:23, donde apreciamos la arcada posterupcién y el HT visto de frente con la presencia de FODs en su parte
superior. Derecha: imagen tomada casi simultaneamente pero con el filtro de 193 A, aqui vemos la arcada y una
tenue presencia del HT. Este hecho es consistente con que el HT tendria una temperatura 2 10 MK. A un tiempo
casi simultaneo, la Fig. 1.1 muestra imagenes panoramicas en 1700 A y 171 A de toda la corona, ubicandose allf
el evento | hacia el limbo noreste superior. Tomado de McKenzie (2013).
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Figura 3.7: Secuencia de imagenes del evento |l captadas por AIA con su filtro de 131 A. El evento Il es el tnico
caso de detecciones de FODs con el HT visto de perfil. (g)-(h) Muestra el inicio de la fulguracién con la arcada
con forma puntiaguda y se puede ver un filamento desestabilizado. (i)-(j) El filamento asciende y se transforma
en una EMC, hay vestigios de una HC de tipo Y. (k) La EMC ya se produjo, a partir de ese momento la arcada
con forma redondeada completa su formacién posterupcidn y empieza a expandirse. (I) El méximo de emisién se
produjo hace un momento, puede verse en la suprarcada una estructura delgada que es el HT visto de perfil y
FODs en su parte superior. Tomado de Liu et al. (2013).

distintos autores existen discrepancias importantes, por ejemplo en el caso de la temperatura
hay diferencias relativas de ~30—40%). En lo que sigue presentaremos los valores de ciertos
parametros de interés que seran posteriormente incorporados en los modelos numéricos.

Los valores aproximados de los pardmetros del plasma en el entorno coronal (tranquilo) de
una fulguracién son: una densidad numérica de iones n; ~108—10° cm ™ y una temperatura
T ~1 MK. Mientras que en el HT son: n; ~2x10°—10'° cm=3; T' ~7—13 MK y una magnitud
de campo magnético |B| ~3—10 G. Notamos que en el HT la densidad y la temperatura son
aproximadamente un orden de magnitud mas grandes que en el entorno coronal. El tiempo
de vida de los FODs ha sido en la mayoria de los casos de unos poco minutos, entre 3—5
minutos, pero hay algunas excepciones que han superado los 10 minutos (Innes et al. 2014).

Los principales estudios estadistico de FODs fueron realizados por McKenzie & Savage
(2009) y Savage & McKenzie (2011). Los valores promedios que fueron reportados por estos
autores son: los FODs se originan a alturas de ~40—150 Mm respecto de la superficie solar,
con una altura promedio de 82 Mm; descienden una distancia promedio de 14 Mm; poseen
velocidades desaceleradas en el rango de ~50—500 km s~!, con una velocidad de descenso
promedio de 134 km s™! y una velocidad inicial promedio (de deteccién) de 146 km s7}; la
intensidad promedio del campo magnético es 9 G; y tienen tamanos de 1—10 Mm.

La Fig. 3.6 muestra “el evento I” que ocurrié el dia 22/10/2011 y fue una fulguracién
de clase M1.3 (tamano medio) en la escala de GOES (emisién de flujo en rayos X blandos)
observada con multiples instrumentos en la regién activa nimero 11314 del relevamiento
de NOAA. En la Fig. 3.4 puede verse la evolucién del flujo en funcién del tiempo (trazo
punteado). El evento comenzé a ~09:18 hs® y alcanzé su méaximo de emisién un poco més
de 1 hora después, a ~11:10 hs, para luego decaer mondétonamente durante varias horas. De
nuestro interés es el hecho de que AIA capt6 imagenes del evento ubicado hacia el limbo y
“con el HT wisto de frente”. Entre los varios autores que reportaron este evento (Savage et al.
2012b; McKenzie 2013; Hanneman & Reeves 2014; Innes et al. 2014) se detall la presencia
de varios FODs, que el HT tendria una temperatura 2 10 MK y ademés McKenzie (2013)

8Las horas estardn siempre referidas a la escala de tiempo universal.



Flujos oscuros descendentes 26

reporté que el HT posee un parametro de plasma [ 2 1. Estos datos observacionales los
utilizaremos en los Capitulos 5 y 6.

La Fig. 3.7 muestra “el evento II” que fue una fulguracién de clase M7.7 (tamano medio
en la escala de GOES) que comenzé a ~4:17 hs del dia 19/07/2012 en la regién activa
nimero 11520 (de NOAA). Hubo diferentes instrumentos que detectaron el evento. La Fig.
3.5 muestra el flujo en funcion del tiempo, que tiene un maximo de emision a ~5:58 hs
para luego comenzar un decaimiento suave que duré mas de medio dia. Durante el intervalo
de tiempo entre las 05:16—05:43 hs (marcado con lineas verticales de a trazos) se produjo
la fase impulsiva, mientras que las etapas previa y posterior a ésta fueron las fases pre-
impulsiva y de decaimiento, respectivamente. También en la Fig. 3.5 puede apreciarse que
previamente en la misma regién aconteci6é una fulguracién de clase C4.5 (tamano pequeno)
con un maximo de emision a ~22:18 hs del dia anterior, la cual fue una fulguraciéon confinada
que fall6 en erupcionar y no produjo una EMC. Luego, la region evoluciono y se reacomodd
durante algunas horas para finalmente desestabilizarse nuevamente y producir una posterior
fulguracion eruptiva de clase M7.7 que expelié una veloz EMC. De interés para nosotros es
el hecho de que AIA capté imagenes de este evento con una linea a la visual hacia el limbo
y en este caso “con el HT visto de perfil” (es decir alineada con el eje de la arcada; ver Fig.
3.7). Este es el tnico caso conocido hasta el dia de hoy donde hubo detecciones de FODs
con el HT visto de perfil. Entre los autores que reportaron y analizaron este evento estan:
Liu et al. (2013); Liu (2013) y Innes et al. (2014).

La Fig. 3.8(a) muestra la construccién por parte de Savage et al. (2012b) de un mapa
de la medida de emisién (ME; ver Apéndice B) considerando el rango de temperatura entre
10—13 MK. En el mapa puede observarse la arcada posterupcién y dos FODs (dentro del
recuadro blanco). La Fig. 3.8(b) muestra un corte lineal en el mapa de la ME realizado para
distintos rangos de temperatura, donde la linea del corte pasa a través de un FOD. Asociado
al rango 10—13 MK, la ME del FOD es menor que la de su entorno en un factor entre ~2—4.
Resultados similares pueden verse en el rango entre 8—10 MK. Pero el contraste en la ME
del FOD se vuelve més difuso para los otros rangos de temperatura (5—8 MK y 13—20 MK).
Para este evento los autores también analizaron imagenes en longitudes de onda asociadas
a temperaturas mas frias (304 A y 1600 A) y reportaron que estos mismos FODs tampoco
emiten en aquellas temperaturas. De esta forma, los resultados obtenidos estan de acuerdo
con que los FODs no son cavidades densas y frias, sino cavidades vaciadas de plasma con
respecto al HT que las envuelve.

Para poder decir que una fuente ha sido detectada se suele utilizar el criterio de que la
sefial sobre ruido (S/R) debe ser 2 3. Nosotros adoptaremos este criterio. Teniendo en cuenta
la Fig. 3.8 como un caso representativo de estos eventos, podemos decir que las magnitudes
de las senales que indican la presencia de FODs son débiles, encontrandose al limite de la
detectabilidad. Este hecho permite conjeturar que el fenémeno de los FODs podria ser mas
comun y ordinario de lo que se observa.

3.4. Modelos de FOD

En esta secciéon nos ocuparemos de hacer una breve sintesis de modelos de FOD alter-
nativos al nuestro y propuestos por Linton et al. (2009), Savage et al. (2012b) y Guo et al.
(2014), de los cuales resaltaremos sus puntos més relevantes que se relacionan y entran en
discusién con nuestra interpretacion. Estos modelos estan enmarcados dentro del escena-
rio de fulguracion presentado en la Sec. 3.2. Existen también otros modelos de FOD, como
aquellos propuestos por Cassak et al. (2013) y Scott et al. (2013), que omitiremos aqui.
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Figura 3.8: (a) Mapa de la ME del evento | (a las 12:06 hs) construido considerando el rango de temperatura
entre 10—13 MK. Dentro del recuadro blanco se pueden apreciar dos FODs. (b) Corte en el mapa de la ME a lo
largo de la linea continua en (a) para distintos rangos de temperatura. Para usar de referencia, la linea vertical
de segmentos posee la misma ubicacién en ambos paneles. Tomado de Savage et al. (2012b).

3.4.1. Modelo observacional

La Fig. 3.9 ilustra esquemdticamente el modelo propuesto por Savage et al. (2012b) que
se sustenta principalmente en el analisis de observaciones. Estos autores proponen que los
FODs serian la consecuencia de estelas dejadas detras de flujos magnéticos descendentes
(reconectados) en contraccién hacia la arcada. Segin esta interpretacion, durante y después
de la EMC el flujo magnético entrante hacia la HC se reconecta en algin punto del HT, parte
de ellos descienden por tension magnética acumulando plasma en su parte frontal y dejando
detrés de si una estela subdensa. Para sostener esta hip6tesis, Savage et al. (2012b) utilizaron
datos del evento I tomados con AIA donde se aprecian FODs acompanando por detras
el movimiento descendente de tubos de flujo. Otra hecho observacional que sustenta este
escenario es el reporte de estructuras brillantes (sobredensas) por delante de tubos de flujo
descendentes, lo cual marcaria la presencia de plasma acumulado en la parte frontal de éstos.
Ademas, este modelo permitiria explicar por qué no siempre durante las fulguraciones hay
detecciones de FODs. Es decir, durante la fase preimpulsiva e impulsiva de una fulguracion,
cuando al HT atn no ha ingresado plasma suficiente, sélo se observaran tubos de flujo
reconectados y no las estelas dejadas por éstos, por la simple razéon de que el contraste es
insuficiente. En cambio, durante la fase de decaimiento una vez que ha ingresado suficiente
plasma al HT, las estelas dejadas poseeran los contrastes necesarios para ser detectados como
FODs (ver Fig. 3.4). De esta forma, segtin estos autores la deteccién afirmativa o negativa
de los FODs no depende de si la linea de la visual es preferentemente de frente o de perfil.

Sin embargo, las debilidades més grandes del modelo de Savage et al. (2012b) basicamente
son dos: primero, diferentes autores (Cassak et al. 2013) sostienen que si los FODs fueran
estelas subdensas dejadas por tubos de flujo descendentes, deberian ser nuevamente llenadas
por el medio externo mas rapido de lo que muestran las observaciones, teniendo en cuenta
el tiempo de vida de los FODs (Sec. 3.3); segundo, hay autores (Liu et al. 2013; Innes et al.
2014) que opinan que la linea de la visual de las observaciones utilizadas por Savage et al.
(2012b) es suficientemente ambigua como para afirmar que hay una correlacién espacial entre
los tubos de flujo descendentes y los FODs, pudiendo ser sélo un efecto de perspectiva.
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Figura 3.9: Esquema del modelo de FOD propuesto por Savage et al. (2012b) donde las curvas (continuas, de
segmentos y continuas con puntos) representan lineas de campo magnético. La figura representa un filamento en
movimiento ascendente que arrastra lineas de campo hacia una HC, con una arcada ya formada y un HT suficien-
temente denso. Los FODs son las estelas dejadas por tubos de flujo reconectados en movimiento descendente.
Las lineas etiquetadas con Vipfey representan tubos de flujo entrantes al HT. Tomado de Savage et al. (2012a).

3.4.2. Modelos numéricos

En el escenario desarrollado por Linton et al. (2009) la dindmica de un campo magnético
retrayéndose es generada a partir de un evento de reconexion localizado que produce flujos
magnéticos (reconectados) ascendentes y descendentes, siendo estos tltimos frenados por
la arcada subyacente e identificados como FODs. Para generar un proceso de reconexién
localizado en el espacio y el tiempo, los autores incrementaron localmente la resistividad
magnética del plasma en forma artificial. Una desventaja de este escenario es que las ve-
locidades observadas de los FODs son menores que las predichas por las simulaciones, que
estiman velocidades iniciales del orden de la velocidad de Alfvén del medio (~1000 km s™).
Esto es debido a que los FODs son identificados con los flujos magnéticos reconectados de una
HC, pretendiendo ser este modelo numérico la contraparte teérica del modelo observacional
de Savage et al. (2012b), descripto anteriormente.

El modelo propuesto por Guo et al. (2014) hace uso de simulaciones MHD 3D resistivas.
Simulan una HC sobre una arcada en la que, por difusién numérica, la HC se calienta y llena
de plasma. De esta manera, los autores proponen que se producen inestabilidades de tipo
Rayleigh-Taylor debido a la accién de flujos magnético descendentes provenientes del medio
coronal (es decir, subdensos y frios) que empuja al medio méas denso y caliente del HT. Ver
Fig 3.10. De esta forma los FODs son identificados con inestabilidades de Rayleigh-Taylor.
Los FODs simulados por estos autores resisten la presién del medio que los circunda por
tiempos comparables con las observaciones por la misma razén que en nuestro modelo: si bien
son subdensos, también son mas calientes, de manera que existe un equilibrio de presiones
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Figura 3.10: Modelo de FODs propuesto por Guo et al. (2014). Tomado de Innes et al. (2014).

entre su estructura interna y el HT que los rodea. Este escenario desprecia los efectos de la
conduccién de calor en el HT, donde es de esperar que sea un proceso muy eficiente. Ademas,
la difusién térmica tiende a inhibir las inestabilidades MHD (Hensler & Vieser 2002), lo que
pone en dudas la validez de este escenario sin considerar este efecto difusivo.

Otros modelos de FOD pueden verse en los trabajos de Cassak et al. (2013) y Scott et al.
(2013).
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Capitulo 4

Cdbdigos numeéricos

Dado que el sistema de ecuaciones que describen la magnetohidrodindmica (MHD) es
no lineal y acoplado, y que las soluciones analiticas requieren asumir simplificaciones muy
restrictivas, es que la utilizacion de herramientas numéricas para conocer soluciones es ge-
neralmente ineludible. En este capitulo resumiremos los codigos numérico utilizados para
resolverlas ecuaciones MHD.

Presentaremos el método conservativo de volimenes finitos para la discretizacion de las
ecuaciones MHD. También describiremos las implementaciones numéricas realizadas para
incluir la conduccién de calor anisétropa. El objetivo principal de esta implementacion es
considerar explicitamente la conduccion en nuestro escenario de flujos oscuros descendentes
(FODs). Para esto tendremos en cuenta la contribucién de Spitzer (o cldsica) y el limite de
saturacion.

4.1. Cobdigos numéricos

Dado que nuestra investigacién ha estado sujeta a la continua utilizacion de céddigos
numérico, el problema de resolver computacionalmente de manera precisa y eficiente las
ecuaciones MHD ha sido de particular interés. En la actualidad podemos encontrar diferen-
tes cédigos MHD de libre distribucion y con variadas funcionalidades, como por ejemplo:
RIEMANN (Balsara 2000); RAMSES (Fromang et al. 2006); PLuTO (Mignone et al. 2007); AT-
HENA (Stone et al. 2008) y FARGO3D (Benitez-Llambay & Masset 2016). En tanto nosotros
hemos elegido ser usuarios principalmente de FLASH' (Fryxell et al. 2000) y de GUACHO
(Esquivel & Raga 2013). Los cdédigos antes mencionados son de tipo Euleriano; por una
cuestion de completitud s6lo mencionaremos que también existen codigos y métodos de tipo
no-Euleriano, como por ejemplo: los cédigos de tipo N-cuerpos y los cédigos SPH.

El objetivo de desarrollar un cédigo MHD propio durante el doctorado planted una
discusién que admite mas de un criterio. Tanto llevarlo a cabo como no, ambas posibilidades
tienen sus ventajas y desventajas. El hecho de llevarlo a cabo siempre serda beneficioso a
la larga, aunque ser capaz de obtener un codigo competente podria demandar una fracciéon
importante del tiempo que dura el doctorado. Entre los beneficios de realizarlo podemos
mencionar que permite adquirir toda una serie de conocimientos que sélo el escribir un
cédigo puede dar; ademds es mucho més facil entender las limitaciones y los errores de las
simulaciones si estan hechas con un cédigo que uno conoce en detalle.

Entre nuestros objetivos principales finalmente no estuvo el desarrollo de un c6digo MHD

!The software used in this work was in part developed by the ASC/Alliance Center for Astrophysical
Thermonuclear Flashes at the University of Chicago.
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propio. PANFILO fue un primer intento de desarrollo llegando a resolver las ecuaciones hidro-
dindmicas (HD) ideales (de Euler) en paralelo para dominios de una y dos dimensiones (1D y
2D). Por una cuestién de prioridades el desarrollo fue pospuesto. Entre las ventajas de rea-
lizar esta actividad podemos mencionar el conocimiento adquirido para luego ser “usuario”
de cédigos mas complejos.

FLASH es el cédigo que mayormente hemos utilizado y con el que realizamos las principales
investigaciones. Este codigo es bastante completo y se encuentra en permanente actualiza-
cién, puede resolver tanto las ecuaciones MHD ideales (2.1)—(2.4), como asi también las
ecuaciones no ideales (2.14)—(2.17). Entre sus principales funcionalidades podemos destacar
que: resuelve tanto las ecuaciones HD (clésicas y relativistas) como MHD; puede operar
en malla fija y adaptativa; realiza la integracion temporal en forma split y unsplit; puede
integrar las ecuaciones con distintos ordenes de precision en el espacio y el tiempo, siendo
el de segundo orden en ambas variables el elegido por nosotros; posee distintos esquemas
de integracién del problema de Riemann (conocidos como Riemann solvers, ver Toro (2009)
para el caso HD y Stone et al. (2008) para el caso MHD); y es capaz de captar ondas de
choques.

Entre las mayores fortalezas del cdédigo podemos mencionar que tiene incorporado rela-
tivamente muchos procesos fisicos, como por ejemplo: viscosidad; conduccién de calor (CC)
isotropa; enfriamiento por radiacién; gravedad; resistividad magnética; etc. Es un cédigo
general que ha sido disenado para ser utilizado en multiples dreas y con variados propositos,
por ejemplo desde simular un laser en un laboratorio hasta fenomenos astrofisicos. En este
aspecto FLASH contrasta con otros codigos de tipo “casero” y maés especificos. Ademas ofre-
ce soporte al usuario y un manual completo y detallado?. Por otro lado, entre sus mayores
debilidades podemos mencionar: es relativamente poco eficiente (lento); muy demandante en
memoria computacional (pesado); dificil de dominar y sobre todo de adaptar a requerimien-
tos particulares.

En un plasma magnetizado la CC se comporta de forma anisétropa (Spitzer 1962) debido
a que el campo magnético permite el transporte de energia en la direccién paralela a las lineas,
mientras que los inhibe en la direccién perpendicular a éstas. Como se hara evidente en los
Capitulos 5 y 6 fue necesario incluir la CC anisétropa en nuestro modelo de FOD, para lo
que desarrollamos una implementacion que realice esta tarea en FLASH.

Por su parte el cédigo GUACHO ha sido desarrollado por A. Esquivel (Esquivel & Raga
2013), que es HD y MHD. En contraposicién con FLASH, GUACHO es mas especifico, eficiente
y facil de usar. Si bien lo hemos utilizado poco en las investigaciones relativas a esta tesis,
le incorporamos la CC anisétropa con el fin de usarlo en otros escenarios astrofisicos.

Tanto PANFILO como FLASH y GUACHO comparten las siguientes caracteristicas: son c6di-
gos de tipo Euleriano, es decir, discretizan las ecuaciones en una malla; utilizan la formulacién
de variables conservadas; hacen uso del método de volimenes finitos para evolucionar las
soluciones; y para calcular los flujos usan esquemas de tipo Godunov (Riemann solver).
Ademas, todos estan escritos en el lenguaje FORTRAN9O.

Un gran desafio en la construccién de un codigo MHD es la de mantener a lo largo
del tiempo la condicién solenoidal del campo magnético, V.B = 0. Dentro de las técnicas
desarrolladas para este fin el método 8-waves de Powell et al. (1999) y el método constrain
transport de Evans & Hawley (1988) han sido ampliamente utilizados. El segundo método
ha demostrado ser muy superior al primero. FLASH puede operar con ambos.

2Para conocer en detalle el cédigo FLASH y obtener el manual de usuario con todas sus funcionalidades
visitar el sitio web: http://flash.uchicago.edu/site/
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4.2. Discretizacion de las ecuaciones MHD

A continuacién presentamos la discretizacién espacial y temporal de sistemas conservati-
vos, que por simplicidad llevamos a cabo para el caso de una malla uniforme unidimensional
siendo inmediata su generalizacion a espacios multidimensionales. La coordenada espacial
continua x es discretizada en N, celdas dentro de un dominio finito L,. Denotamos con
el subindice ¢ la celda centrada en la posicién z;. Las celdas poseen un tamaino uniforme
Az = L,/N,. Denotamos la discretizacién del tiempo con el supraindice n de modo tal
que At" = t"t! — " siendo en principio no uniforme. Para hacer la notacién més clara
descartamos el supraindice en el paso At". La Fig. 4.1 esquematiza la discretizacién.

Integrando la ecuacién conservativa (2.20) en el volumen de una celda computacional y
sobre un intervalo de tiempo discretizado At, luego de aplicar el teorema de Gauss, obtenemos
(ver Sec. 2.2)

Q= a - S (R E), (1)

siendo QI la promediacién del vector de variables conservadas en la celda ¢ a un tiempo ¢”,
" 1 Tit1/2 "

Q! ~ N - Q(x,t")dx. (4.2)

En la medida que aumentemos la resolucién espacial (celdas de menor tamano), esta aproxi-
macién serd mas precisa. Con ¢ +1/2 = x; + Az /2 nos referimos a la posicién de la interfase
entre celdas vecinas, es decir a la interfase entre las celda (i — 1,7) e (4,7 + 1). Mientras
F?jll/; es el vector de los flujos convectivos en la direccién x evaluado en la interfase i — 1/2
y promediado en el intervalo de tiempo At,

tn+1

nttj2 1 . "
Foip = At /tn F(x;_1/0,t")dt. (4.3)
Lo mismo sucede para los flujos F?jll/; de la otra interfase. Todo esquema numérico de la

forma (4.1) se dice que es conservativo. Este esquema imita la ecuacién de conservacién (2.8).
Con respecto al paso temporal At existe una condicién necesaria (aunque no es suficiente)
para que el esquema (4.1) sea estable y converja a la solucién, conocida como condicién de
Courant (Courant et al. 1967). Esta condicién dice que el tamano de una celda y el paso
temporal estdn relacionados a través del nimero ¢fl (Courant—Friedrichs-Lewy), siendo

A

t
cfl = —V" 4.4
flm Vi (4.4
Qﬂ+1
i
tn+l
Fn rn
LG 1/2 P i4+1/2
tn
Qi1 Q7 i+l

Figura 4.1: llustracién del método de volimenes finitos que actualiza las cantidades promedias en una celda
Q7 a partir de los flujos evaluados en sus interfases. Representacién de una malla 1D en el espacio (z,t).
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donde V! representa la maxima velocidad de propagacion de la informacién, ondas o per-
turbaciones, en la malla al tiempo ¢". Un anélisis de estabilidad determina que el intervalo
de valores posibles es

0<cfi<l (4.5)

La condiciéon de Courant nos aseguran que la informacién presente en las soluciones jamés
viajard una distancia mayor a Az en un lapso de tiempo At". Existen distintos criterios para
estimar V' . nosotros adoptamos el mas comtinmente usado que propone

max’

V5 =max {|v}| + L } (4.6)

1=1,Ng’
siendo v;' y ¢l las velocidades del fluido y del sonido en la i-ésima celda.
Durante una simulacién el valor del nimero ¢fl (ec. 4.5) permanece fijo, a continuacién
para cierto momento determinamos V. segun la ec. (4.6), con lo cual mediante la ec. (4.4)
obtenemos el valor del paso temporal At.; que nos permite evolucionar la solucién. Luego,
determinamos nuevamente V. y repetimos el procesos tantas veces sea necesario.
La generalizaciéon 3D del esquema (4.1) adquiere la forma (Gardiner & Stone 2008)

At
n+l _ yn n+1/2 n+1/2
z;rk LN (Fi+1/2,j,k - Fi—l/Q,j,k;) (4.7)
At ni1)2 nt1/2
Ay <Gi,j+1/2 E G, i,j—1/2, k)
At n+1/2 Hn+1/2
- A_z i k+1/2 i k—1/2

donde los subindices j y k son la discretizaciéon espacial en las direcciones y y z. Con

N Zk4+1/2 Yj+1/2 z+1/2
Lk~ AxAyAz /k 1 / / (x,y, 2z, t")dzdydz (4.8)
/2

Yj—1/2 Ti—1/2

n+1/2 Zk4+1/2 y]+1/2
Foon ™ AyAzAt/ / / F(xi_1/2,y, 2,1")dydzdt. (4.9)

Zg—1/2 YYj—1/2

El método de integracion de volimenes finitos, al igual que otros como por ejemplo el
método de diferencia finita y todas sus variantes, han sido ampliamente desarrollados y
funcionan bien siempre y cuando el sistema de ecuaciones sea hiperbdlico. En cuanto con-
sideramos cualquier proceso de tipo difusivo, el sistema pasa a ser parabdlico y las cosas
cambian drasticamente. Para un revision completa de métodos numéricos aplicados a siste-
mas hiperbdlicos y a las ecuaciones HD ver los libros de Leveque (2002) y Toro (2009).

Algo inherente a todos los codigos FEulerianos es la necesidad de aplicar condiciones de
borde en los limites del dominio simulado. Nos limitamos sélo a mencionar que las condiciones
de borde més simples y comunmente usadas son las de tipo: periddicas; fuga o escape y de
reflexién. Existen también otras condiciones mas sofisticadas.

4.3. Conduccion de calor

La CC es un proceso de tipo difusivo en el que la energia térmica, con origen en el
movimiento aleatorio de las particulas, se transfiere de una regién caliente a otra fria sin
que haya un flujo neto de materia de una regién a otra. Las particulas de la region caliente
tienen en promedio mayor energia cinética que las de la region fria, y debido a las colisiones
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esa energia en exceso se transfiere a las particulas vecinas y por ende el calor es difundido a
través del medio.

En un plasma completamente ionizado el calor es transportado principalmente por los
electrones libres. El flujo de calor F'. es descripto por la formula clasica o de Spitzer (o 75/ 2VT)
siempre que existan muchas colisiones en la escala espacial de variacion de la temperatura. Es
decir, si Aqp es el camino libre medio de los electrones y Ly=T/|VT| es la escala de longitud
en la que cambia la temperatura 7', la formula clasica valdra siempre que Aqm < L.

Por el contrario, la férmula de Spitzer deja de valer si el gradiente de temperatura se
torna muy grande. Si el camino libre medio de los electrones es comparable o incluso mayor
que la escala de temperatura, Aqy = L7, el flujo de calor pasa a ser descripto por un efecto
conocido como saturacién. Esto ocurre porque la capacidad de los electrones de transportar
energia es limitada dado que su velocidad térmica es finita. Para calcular el flujo saturado
se asume como limite maximo la velocidad del sonido. En definitiva, la saturacién le pone
una cota superior a la cantidad de energia que puede transportar la CC.

Flujo de calor

Describimos la forma funcional del flujo de calor F. para cuatro casos distintos.

Caso isétropo sin saturaciéon. En un plasma sin campo magnético global el flujo de calor
es isétropo y sigue la ley de Fourier (Spitzer 1962),

F.=Fgy = —rsp VT = —koT**VT, (4.10)

donde Fgy,; es el flujo clasico, /‘ispj:/ﬂloTs/ 2 es la conductividad térmica de Spitzer y g es la
constante de conductividad. Notamos que kgpi es una funcién sensible de la temperatura y
no depende explicitamente de las coordenadas espaciales. El coeficiente de difusion Dg; sera
necesario para calcular el paso temporal difusivo. En este caso Dais = Kspi/(pcy), siendo p la
densidad y el calor especifico a volumen constante es ¢, = Ry /((y — 1)f1).

Caso isétropo saturado. En este caso al flujo de calor lo componen el flujo de Spitzer Fg;
y el flujo saturado Fg,; (Cowie & McKee 1977),

5ppc?
Fot = —Rsat VI = — VT, 4.11
t K. t |VT| ( )
donde el pardmetro ¢=0.3. Limitando el flujo de manera arménica obtenemos
1 1\
F. = —keqVT = — + VT, (4.12)
RSpi Rsat

donde keq es la conductividad equivalente. En un régimen donde la CC es poco eficiente (no
saturado) Kgpi < Kgat, ENLONCES Keq — Kgpi- Mientras que si la CC es muy eficiente (saturado)
KSpi > Ksat, POI ende Keq — Keat. Limitar la conductividad de manera armonica permite una
transicién suave de un régimen a otro. El coeficiente de difusién es Dgir = Keq/(pCy)-

Caso anisétropo sin saturacién. La conduccion de calor en una plasma magnetizado se sabe
que es muy anisétropa, y puede ser fuertemente inhibida en la direccién perpendicular al
campo (Spitzer 1962). De esta forma, el flujo de calor depende de la direccién relativa del cam-
po magnético y el gradiente de temperatura pudiendo descomponerse en dos contribuciones,

FC = FSpi = _K/Spi“ VT” - HspiJ_VTJ_ (413)
— —kspy, (B.VT)D — ki, <VT - (B.VT)B),
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donde los subindices || y L se refieren a las direcciones paralela y perpendicular al campo
magnético, con b=B/|B]| el vector unitario en la direccién del campo. Ademads las conduc-

tividades son
iz

BT
donde kj=6.4x10"" y k;=4.6x10% son las respectivas constantes de conductividad. Ve-
mos que en la medida que consideremos un plasma menos denso y mas caliente, Kspi, crece
mientras que kg, disminuye, volviéndose cada vez mds anisétropo el flujo de calor. Por
ejemplo, en el régimen del plasma coronal que veremos en el Capitulo 6 Kgp;, /Kspi, ~ 10°
mostrando que la CC es muy anisétropa y que la componente transversal del flujo es des-
preciable. Aun asi la tendremos en cuenta en los calculos. El coeficiente de difusion es

Dais = maX(/‘&SpiH s Kispiy )/ (PCo)-

Fspiy = kT2, Kspi, = k1 (4.14)

Caso anisétropo saturado. Esta es una combinacion de los dos tltimos casos.

Fo = —Feq VT = Keq, VI'1 (4.15)

— —kieq) (BIT)D — kg, (VT = (5.VT)B),

1 1\ 1 1 \!

Keqy = | —— + o Reqy = ( + ) ; (4.16)

"iSpiH Ksat” Rspi | Rsat |

5¢pcy 5ppcs

sat) — —57 sat| — - 5 4.17
S TR (1

donde Ksat) Y Ksat, SOL las respectivas conductividades saturadas. Notamos que ambas poseen

la misma forma funcional, y ademas kg o< p7°/2 por lo que también son una funcién sensible
de la temperatura. El coeficiente de difusién es Dy = max(/-ieq” s Kegi, )/ (pCy).

Implementacion

Si uno programa el flujo de calor en funcién de las conductividades equivalentes, es fécil
pasar de un caso a otro. El escenario fisico que modelamos numéricamente en el Capitulo 6
requiere tener en cuenta la CC anisétropa saturada.

Por otro lado, la CC impone una condicién de difusién muy restrictiva al paso temporal.
La condicién es de tipo parabdlico,

(4.18)

donde Az es el tamafio de una celda. Vemos que Atg o< pAz?/T%2. Asi es que para una
simulacion de baja resolucién de un HT, que es poco denso y muy caliente, la condicién de
difusién sobre el paso temporal es muy restrictiva. En este régimen At~ [10? — 10%] At .
Cuando consideramos los efectos de la CC, el sistema homogéneo de ecuaciones hiperboli-
cas (2.20) pasa a ser inhomogéneo del tipo (2.26). En particular, la tinica que cambia su forma
es la ecuacién de energia. La ecuacion conservativa (2.4) pasa a adquirir la forma
8—E—|—V-fE:—V~FC, (4.19)
ot
donde fg es el flujo de energia advectivo (ideal) y F. es el flujo de calor visto como un término
fuente. Para la implementacion de la CC hay dos posibilidades: una es tratarla como un
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término fuente; y la otra es definir un nuevo flujo de energia que contenga una combinacion del
flujo advectivo y el difusivo manteniendo el aspecto de un sistema homogéneo de ecuaciones,
es decir reubicar el término del miembro derecho en el izquierdo de manera que la ec. (4.19)
quede del tipo (2.8).

Tratar la conducciéon como un término fuente es la forma més beneficiosa pero también
mas compleja de realizar. Esta aproximacion propone desacoplar los efectos ideales y de
difusiéon por un intervalo de tiempo corto. Partiendo de un estado inicial las ecs. MHD
(2.20) son advectadas idealmente un paso temporal At.q mediante el esquema de integracion
conservativo (4.7). De forma independiente, a partir del mismo estado inicial resolvemos la
ec. de calor® (C.2), con el flujo de calor que corresponda segin vimos antes, realizando el
nimero correspondiente de subpasos Atgir hasta completar un paso dindmico CFL (At.q).
Tras esto, actualizamos la temperatura en la soluciéon ideal advectada Qfﬁ, para luego
repetir el procesos cuantas veces sea necesario.

Aproximar las soluciones mediante la técnica de desacople es bastante utilizada y también
puede usarse para incluir otros procesos difusivos como la viscosidad (Newtoniana) o el
enfriamiento radiativo. Dado que en general el flujo de calor es una funcion suave espacial y
temporalmente, esta técnica anda bien. Sus fortalezas y debilidades tienen que ver con que
es eficiente computacionalmente, permitiendo hacer frente a la restriccion del paso temporal
difusivo, aunque el método es un poco inestable. Su eficiencia computacional proviene del
hecho que advectar la solucion ideal es caro porque implica resolver el problema de Riemann
para todas las interfases de las celdas (ec. 4.7), mientras que avanzar la ecuacién de calor
es econdémico. De esta manera, a lo largo de una simulacion se realizan relativamente pocos
pasos largos y caro, At.y, y muchos subpasos cortos y baratos, Atgy. El cdédigo GUACHO
utiliza estd técnica. Nuestro labor en este caso fue incluir el flujo anisétropo saturado en la
resolucion de la ecuacion de calor.

Tratar la CC redefiniendo el flujo de energia tiene la ventaja de ser més facil de imple-
mentar y es lo que hicimos en FLASH, para lo que desarrollamos un nuevo moédulo. En un
primer momento intentamos incluir la CC anisétropa desacoplando las ecuaciones pero la
estructura general de FLASH nos dificulté la tarea. La técnica se basa en reescribir la ec.

(4.19) en la forma

E
8@7 +V - (fg+F.)=0. (4.20)

Luego redefinimos el flujos de energia en el sistema (2.20), fz — fr + F., e integramos con
el esquema (4.7). Como las ecuaciones ya no son hiperbdlicas, al esquema lo estabilizamos
agregando una condicién difusiva al paso temporal. Este es determinado por el minimo valor
entre la condicién CFL usual (ec. 4.4) y la condicién de difusién (ec. 4.18) tal que

At = min(Atcﬁ, Atdif)- (421)

El procesos dominante, adveccion o difusion, es quien impone la restriccién mas fuerte sobre
la evolucién temporal. Nuestro régimen de interés se encuentra dentro de la situacion comun
Atgyr < Ateg y por ende la difusién condiciona la evolucién. Este hecho tiene la consecuencia
negativa que durante la simulacién es necesario realizar muchos paso dindmicos (ec. 4.7)
costosos debido a que el paso temporal es pequeno, At=Atg;s. La técnica es estable aunque
poco eficiente.
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Ejemplo de aplicacion

Para ejemplificar la implementacion de la CC anisétropa en FLASH realizamos una prue-
ba MHD 2D de tipo explosiva (Balsara 2004) y analizamos los efectos de la difusién del
calor. Para la misma configuracién mostramos resultados con y sin CC. Asi consideramos
un dominio cuadrado de 20 Mm de lado con una resolucién de 2002 celdas. La densidad
(p=1.2x1071 gr cm=3) y la presién (p=11.8 bar) inicial son homogéneas en todo el dominio
(con T=7 MK), excepto en un circulo central de 1.2 Mm de didmetro donde solo la presién
es incrementada en AP/P=5. Inicialmente ademés el fluido se encuentra en reposo, con
un campo magnético constante de 3 G en la direccién y. Ver Fig. 4.2(i). La configuracién

3Para realizar este propésito existen métodos de tipo explicitos, implicitos y semi implicitos.

Temp (K) Lineas: magy (G) Dens (g/cm**3) Lineas: magy (G)
7.0e+06 1.4e+07 2.1e+07 2.8e+07 3.5e+07 — 7.5e-15 9.7e-15 1.2e-14 l.4e-14 1.6e-14 30 34 39
ax: 3. 1
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Figura 4.2: (i) Patrén inicial de temperatura parcialmente superpuesto con lineas de campo; el color de las
lineas indica el valor de la componente B,. (ii) Densidad a un tiempo t=6 s. (iii) Temperatura a t=6 s. (iv)

Densidad a t=16 s. (Caso con CC anisétropa)
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conduce a un estallido que, a partir de ondas de choque y expansion, genera una cavidad
subdensa y caliente, la cual es difundida y enfriada por la CC anisétropa. En la Fig. 4.2(ii)-
(iii) mostramos la densidad y la temperatura para un momento temprano donde vemos que
la onda de choque en la direccién del campo es inhibida y el calor se escapa anisotropica-
mente. El trasporte de calor es nulo en la direccion perpendicular al campo. La cavidad se
enfria rapidamente, ademas el contraste en densidad entre la region subdensa y el medio
no perturbado es relativamente bajo. La Fig. 4.2(iv) grafica la densidad un momento mas
tarde, alli dicho contraste en densidad es ain més bajo, del orden de ~20 %. Este hecho es
importante porque al modelar un FOD necesitaremos que el contraste sea mayor y perdure
por tiempos mas largos.

Resultados para la densidad y la temperatura correspondientes al caso ideal podemos
verlos en la Fig. (4.3)(i)-(ii) para el mismo momento tardio. Al no haber difusién las ondas
de choque y expansiéon generan una cavidad subdensa bien definida y estable. La cavidad
posee un contraste en densidad mayor (~4), ademés permanece caliente con respecto a su
entorno lo que le permite soportar la presion externa y perdurar por tiempos mayores. Por
otro lado, la dinamica del pulso es bastante isotropa porque el valor inicial del parametro
B ~ 20 es relativamente grande, en caso contrario la cavidad se alarga anisotrépicamente en
la direccién del campo.

Dens (g/cm**3) Lineas: magy (G) Temp (K) Lineas: magy (G)
4.6-15 7.3-15 9.9¢-15 1.3e-14 1.50-14 30 33 36 6.70+069.66+06 1.3¢+07 1.6e+07 1.8e+07 30 33 36

L 10

(1)

Y (x1078 cm)
Y (x10"8 cm)
o

10 -10 -5 ] 5 10
X (x1078 cm) X (x1078 cm)

Figura 4.3: (i) Patrén de densidad a un tiempo =16 s parcialmente superpuesto con lineas de campo; el color
de las lineas indica el valor de la componente B, (ii) Temperatura a t=16 s. (Caso sin CC).

Comentarios finales

La implementacién de la CC anisétropa en el cédigo FLASH ha sido satisfactoria. Dado
que la difusion del calor es eficiente en los regimenes de interés y que los términos parabdlicos
imponen condiciones severas al paso temporal, considerar este proceso en las simulaciones
insume un mayor tiempo de ejecucion, aproximadamente entre dos y tres 6rdenes de magni-
tud mas. Afortunadamente, FLASH posee el algoritmo “Super-Time-Stepping” que permite
aumentar los pasos temporales en un orden de magnitud. Como resultado final el tiempo de
ejecucion aumenta entre uno y dos érdenes.
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Nuestra implementacién en FLASH que es poco eficiente permite realizar simulaciones 2D,
en tanto su aplicacién a configuraciones 3D requiere de un gran poder de cémputo.

El ejemplo de implementaciéon muestra una explosién generando una cavidad subdensa y
caliente. El contraste en densidad respecto a su entorno perdura por tiempos cortos cuando
consideramos CC. En este caso el contraste es atenuado por dos motivos: por un lado, la
difusion inhibe las ondas de choque y expansion que son las encargadas de generar la region
subdensa; y por otro, la difusién de la temperatura interna hace que la estructura colapse
en tiempos cortos. Como veremos en los préoximos capitulos la generacién de este tipo de

cavidades que perduren por tiempos mas largos serd de nuestro interés para modelar un
FOD.



Capitulo 5

Simulaciones MHD 3D de FODs
posterupcion en una hoja de corriente
turbulenta

Los flujos oscuros descendentes (FODs) son estructuras vaciadas de plasma, que se des-
plazan hacia la superficie solar, y se originan en la suprarcada generalmente en un tiempo
posterior a la erupcion. Mediante simulaciones MHD 3D investigamos si los FODs son produ-
cidos por: (a) una combinacién de inestabilidades de tipo tearing-mode y Kelvin-Helmholtz
dando lugar a un halo térmico (HT) turbulento; o (b) si el HT es meramente el ambiente
donde los FODs evolucionan, siendo generados en dicho medio por eventos localizados de
reconexién. Concluimos que para dar cuenta de la formacion de los FODs se necesita ex-
citar eventos de reconexion explosivos y sugerimos que hay una relacién entre los tamanos
caracteristicos de los FODs y el ancho del HT que debera ser satisfecho para que ellos sean
observables.

Los contenidos discutidos en este capitulo dieron lugar al trabajo de Cécere M., Zurbri-
ggen E., Costa A. & Schneiter M., 2015, ApJ, 807, 6.

5.1. Introducciéon

Como mencionamos en el Capitulo 3, los FODs son estructuras opacas originadas a
alturas de ~80 Mm por arriba de la arcada posterupcién y poseen velocidades desaceleradas
en el rango de ~130 km s~!. Existe un consenso general de que debido a su falta de deteccién
en imagenes y espectros, tanto en rayos X blandos como en el extremos ultra violeta, las
estructuras de los FODs estan compuestas de flujos de material subdenso generados por
procesos de reconexién en una hoja de corriente (HC) en la suprarcada.

Varios escenarios han sido propuestos para dar cuenta de las observaciones, como aquellos
descriptos en la Sec. 3.4. De especial interés ha sido el reporte de HT's turbulentos realiza-
do por McKenzie (2013) (considerando dos eventos de fulguracion, uno de los cuales es el
previamente identificado como evento I). Alli se analiz6 en detalle observaciones de alta re-
solucion de HT's posteyeccién de masa coronal revelando que su estado es turbulento y con
velocidades de corte intensas (~300 km s™!). Obtuvo valores del pardmetro 3 del plasma del
orden de la unidad y estimé temperaturas de 13 MK en el HT. Finalmente, sugirié que los
FODs son vortices del movimiento turbulento del plasma.

En Costa et al. (2009), Schulz et al. (2010), Maglione et al. (2011) and Cécere et al. (2012);
reprodujimos numéricamente la dinamica desacelerada de multiples FODs asumiendo que
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ellos son producidos por el rebote e interferencia de ondas de choque y expansion colimadas
en la direccién del campo magnético ambiente debido a la energia liberada por procesos de
reconexién localizada. En este escenario los diferentes tamanos de FODs observados pueden
ser interpretados de dos formas, como la consecuencia de eventos de reconexién desencade-
nados por un medio homogéneo, o como la consecuencia de evento de reconexién producidos
en un medio previamente perturbado por el paso de anteriores FODs. Encontramos que
el cardcter ondulatorio observado en los FODs (Verwichte et al. 2005) puede ser entendido
como una indicacién de interaccion entre éstos. Esta interaccion es significativa cuando las
explosiones que activan el fenémeno actian en las estelas dejadas previamente por otros
FODs (ver figura 6 de Cécere et al. 2012).

Trabajos recientes de otros autores han criticado el escenario descripto en Cécere et al.
(2012). Hanneman & Reeves (2014) midieron la temperatura del plasma en la regién de los
FODs y los HT's usando datos de AIA y XRT. Calculando la medida de emisién diferencial
para varias fulguraciones y sus correspondientes FODs concluyeron que no hay evidencia
observacional convincente para sostener las altas temperaturas interna de los FODs predichas
por Maglione et al. (2011) and Cécere et al. (2012). Dentro de los eventos analizados, los
autores encuentran que los FODs siempre son mas calientes que el medio coronal, pero en
muchos casos mas frios que el HT.

Relativo al proceso de conduccién de calor, uno de los mayores desafios es entender
cémo es posible que los FODs pueden perdurar inmersos en el plasma caliente del HT. De
hecho, si consideramos una estructura con un tamano tipico de un FOD (~1—10 Mm), una
densidad numérica coronal media (~10° cm™?) y una temperatura alta como la de un HT
(~10 MK, McKenzie 2013), se obtiene un tiempo caracteristico de difusién (de unos pocos
segundos) que es al menos dos ordenes de magnitud més chico que la duracién del proceso
de interés. Esto indica que los FODs no deberian ser observados. Sin embargo, mostramos
que si consideramos una region donde los FODs se desarrollan con una temperatura tipica
de la corona (~1 MK) y/o un HT relativamente denso (mayor que la media, ~2x101° cm™3),
entonces los efectos de la conduccion de calor seran lo suficientemente bajos para explicar
las observaciones.

Motivados por la descripcion provista por McKenzie (2013) revisamos el escenario plan-
teado en los trabajos anteriores. Al igual que antes proponemos que los FODs son cavidades
vaciadas de plasma formadas por ondas no lineales que tienen su origen en eventos de recone-
xién explosivos! e independientes. Realizamos simulaciones magnetohidrodindmicas (MHD)
3D incluyendo resistividad magnética y considerando un HT (que envuelve la HC) turbu-
lento. Utilizamos dos escalas temporales simultaneas, una escala corta correspondientes a
procesos localizados (FODs) y otra més larga correspondiente a procesos de reconexién que
se dan en HCs. Esto es, los tiempos caracteristicos de evolucién de la HC son mucho més
largos que aquellos de los FODs. Analizamos los tiempos caracteristicos de los términos de
calentamiento y enfriamiento para determinar que en ciertos casos de interés se cancelan
mutuamente lo que nos permite no considerarlos en este trabajo.

5.2. Hojas de corriente y reconexion explosiva

La nocién de capas paralelas formando cuasiseparatrices? ha probado ser un concepto
util desde que estudios tedricos y observacionales mostraron que los procesos de reconexion
magnética en espacios 3D requieren ir mas alla de la clasica generalizacién 2D de puntos

'En Inglés, bursty reconnection del tipo blast wave.
2 Quasi-separatric layer.
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neutros (X) y sus respectivas separatrices (Priest & Démoulin 1995; Schmieder et al. 1997).

Sin embargo, el estudio de la formacion y evoluciéon de HCs 2D atn es importante pa-
ra el caso 3D. Onofri et al. (2004) simularon reconexién en una geometria plano paralela y
mostraron que la presencia de un campo magnético guia y global hace que la evolucién 3D
sea bastante similar a aquellas puramente 2D (Fermo et al. 2010). Por otro lado, la forma-
cién de estructuras de pequena escala espacial asociadas con la transferencia de energia (o
cascada) directa, permitiendo una mayor difusion y tasa de reconexién, es una consecuencia
de la evolucién no lineal del sistema que eventualmente termina en un régimen turbulento
compuesto de multiples escalas espaciales. Las simulaciones con campo guia producen una
cascada en la energia tanto directa como inversa. La cascada inversa de energia genera coales-
cencia de islas magnéticas, las cuales son estructuras tipicamente 2D. A mayores distancias
de la HC la escala espacial decrece. La coalescencia es mayormente suprimida ante la pre-
sencia de fenémenos 3D significativos y de tiempos caracteristicos mas cortos. Asi, el hecho
de que la coalescencia esté presente indica que la representacién 2D del fenémeno es una
buena descripcién. Observaciones de estructuras similares a HCs cuasi 2D fueron descriptas
por Guo et al. (2013), donde también se muestran plasmoides coalescentes o configuraciones
plano paralelas estables cominmente vistas en la suprarcada.

Con respecto al ancho de HCs 2D existe un amplio rango de determinaciones. Por ejem-
plo Guo et al. (2013), usando datos observacionales y simulaciones 2D, estimaron una cota
superior de 3 Mm. Sin embargo, Ciaravella & Raymond (2008) reportaron HCs con anchos
de ~28—56 Mm, mientras que Bemporad (2008) atribuy6 a la turbulencia las altas tem-
peraturas y anchos (~10—100 Mm) observados. Los motivos de las discrepancias en las
determinaciones de anchos podrian deberse a: (a) la imposibilidad de distinguir observacio-
nalmente entre la propia HC y el HT envolvente (Seaton & Forbes 2009); (b) movimientos
no térmico del plasma y/o turbulencia (Ciaravella & Raymond 2008; Bemporad 2008).

Por otro lado, la existencia de eventos explosivos y localizados durante procesos de re-
conexion dan cuenta de escalas de tiempo mucho mas cortas que las propias del proceso
global. Se ha sugerido que estos eventos podrian deberse a tubos de flujo magnético en con-
figuraciones de equilibrio rigidas que se desestabilizan y producen reconexiones aisladas en
el marco de un proceso de mayor escala (espacial y temporal), o porque la propia reconexion
magnética es intrinsecamente impulsiva y explosiva (Priest 1986; Priest & Forbes 2000).

5.3. Los efectos de la conduccion térmica

La conduccién de calor y la radiacion son procesos de enfriamiento, pero mientras la
conduccién distribuye el calor (siendo muy eficiente en HTs), la radiacién actia como un
sumidero quitando energia localmente. Asi, la conduccién tiende a distribuir el calor en el HT
y en consecuencia éste se expande, mientras que la radiacién tiende a contraerlo debido a su
pérdida de presion con respecto al entorno coronal. Estudios tedricos y observacionales avalan
la existencia de HT's con anchos cuasiestacionarios (Bemporad 2008; Ciaravella & Raymond
2008), por lo que ciertos procesos de reconexién deberian ser los encargados de proveer la
energia necesaria para estabilizar el ancho por tiempos comparables a las observaciones.
De esta forma, la asignacion de un conjunto apropiado de parametros a un HT permitiria
dar cuenta de un sistema abierto con balance de energia y donde la difusion sea limitada,
haciendo posible la observacién de los FODs en las escalas de tiempo necesarias.

La ec. (C.1) estima las escalas de tiempo para los procesos de conduccién, radiacion
y reconexién magnética. Estos son los tres procesos mas importantes para el balance de
energia de un HT. En la siguiente secciéon determinamos parametros fisicos realistas para el
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HT compatible con una descripcion con balance de energia.

5.4. Nwuestro modelo de FODs

El mecanismo de generacion de un FOD a partir de un evento explosivo fue primeramente
propuesto por Costa et al. (2009). A estos eventos localizados los concebimos como indepen-
dientes de la propia estructura del HT, por lo que eventualmente podrian ocurrir fuera de
esta region turbulenta. Sin embargo, debido a que utilizamos una configuracién simplifica-
da del problema es que solo podemos simular el caso en que los FODs son generados (ya
inmersos) dentro del HT (ver Fig. 5.1). Por dificultades numéricas el entorno coronal no es
modelado, solo el HT es utilizado en el andlisis de la dindmica. En las conclusiones (Sec. 5.7)
discutimos lo que sucederia si eventualmente los eventos localizados se dispusieran fuera del
HT. A dichos eventos los emulamos mediante pulsos de presién instantaneos.

Utilizando los datos observacionales expuestos en la Sec. 3.3, y el escenario de una ful-
guraciéon como describimos en la Sec. 3.2 donde ahora suponemos que el HT envuelve una
HC antiparalela (ver Sec. 2.3), es que para los pardmetros iniciales del HT elegimos: una
temperatura uniforme 7=10 MK, un campo magnético inicialmente radial (eje y) de 5.9 G,
y una densidad relativamente alta p=4.3x107!* gr cm™ (correspondiente a una densidad
numérica de iones n;=2x10'° cm™3 y 4=0.5). Visto que la conduccién de calor es anisétropa
(fuertemente inhibida en la direccién perpendicular al campo magnético) y que inicialmente
el campo solo tiene componente radial, calculamos el tiempo caracteristico de la conduccion
para un HT tipico de dimensién vertical L=140 Mm. Usando estos valores en la ec. (C.1)
obtenemos tconq = traq =~ 5100 s. De los parametros iniciales se desprende que la velocidad de
Alfvén es v4=92 km s~!, ademds considerando una velocidad turbulenta promedio de v=>50
km s7! (Ma~0.5; Ciaravella & Raymond 2008; McKenzie 2013) por medio de la ec. (C.1)
obtenemos t,e. >~ 5247 s.

Si consideramos que un FOD es provocado por un proceso de tipo explosivo asociado con
una onda de choque que inicialmente se expande adiabaticamente, entonces en un primer

Background
y 71 region
0% T~ (2-4)MK
J- N g
S A R (L

l Uflow ™~ 400km s~!

Arcade

Figura 5.1: Esquema simplificado de un HT cuasi 2D envolviendo una HC e inmerso en el medio coronal. También
representamos un evento de reconexién explosivo, e independiente de la estructura del HT, que desencadena la
formacién de un FOD. En las simulaciones sélo consideramos la regién del HT. Esta configuracién 3D del HT es
una extensién de la HC 2D de la Fig. 2.2.
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momento no habra un intercambio significativo de calor entre éste y su entorno. Luego, este
intercambio de calor dependera sensiblemente de la configuracion del campo magnético y de
los parametros fisicos del medio o del problema. Mientras tanto, teniendo en cuenta que los
FODs descienden radialmente ~20—40 Mm (viéndose como estructuras con elongaciones de
~40 Mm) obtenemos teong ~2105—400 s, que son del orden de los tiempos observados (Sec.
3.3).

Teniendo en cuenta las diferentes escalas de tiempo calculadas, mostramos que los térmi-
nos de calentamiento y enfriamiento se compensan mutuamente, y que la conducciéon no
alterara significativamente los resultados en tiempos del orden de la vida media de un FOD.
Sin embargo, la eleccién de pardmetros iniciales (p, T, L) distintos conduciria a un escenario
diferente. En favor de nuestra actual interpretaciéon, podemos afirmar que la eleccion de otro
régimen realista pero asociado con un tiempo de conduccién mas corto (mas eficiente) pro-
duciria una rapida difusion de la estructura interna cuasiestable de un FOD. Este escenario
particular (densidades relativamente altas y perturbaciones con longitudes caracteristicas
grandes) podria explicar por qué no siempre los FODs son observados.

5.5. Condiciones iniciales

Integramos en el tiempo el sistema conservativo de ecs. (2.14-2.17) MHD en su forma
3D. Tenemos en cuenta la resistividad magnética (n), mientras que despreciamos el resto de
los procesos fisicos, es decir, la gravedad (g), la viscosidad (k) y los procesos que incluye
la funcién fuente y sumidero de energia (Fg). Ademds, no consideramos que haya alguna
fuente de momento F,,. Esto se debe a que, la escala de altura coronal considerada es tal
que el término de gravedad en la ecuacién de momento es despreciable frente a los demas,
el coeficiente de viscosidad en un plasma tenue como el de corona es despreciable, mientras
que los términos fuente y sumidero de energia se compensan mutuamente como se discutié
en la seccion anterior.

Para generar un HT turbulento consideramos inicialmente un dominio uniforme con un
nimero de Lundquist relativamente alto de S > 10'°, mayor que el valor critico (S, ~ 10%)
bajo el cual una HC de tipo Sweet-Parker se vuelve inestable. De esta manera, la generacién
de un régimen turbulento produce una estructura jerarquica de regiones sobredensas conec-
tadas por HCs secundarias, estando de acuerdo con lo descripto por otros autores (Priest &
Forbes 2000 y referencias dadas allf). Consideramos un coeficiente de resistividad uniforme
de n=1.4x1071% s, que es mayor que el valor de Spitzer (1962) para una HC con una tem-
peratura de T=10 MK (=4.6x1071® s), pero menor que la resistividad anémala (Bemporad
2008). Para el HT asumimos los pardmetros iniciales ya mencionados en la seccién anterior:
p=4.3x10"" gr ecm~3, T=10 MK y By=5.9 G. El dominio fisico elegido para representar el
HT tiene dimensiones de (50,100,25) Mm, con el eje cartesiano y apuntando en la direccién
radial saliente, mientras que los ejes x y z hacen lo propio en las direcciones perpendicu-
lares. Empleamos una malla con cuatro niveles de refinamiento, alcanzando un maximo de
(128,256,64) celdas (ver margen inferior derecho de la Fig. 5.2). Definimos una perturbacién

dada por
2T

pert = vgsin(2wy), con w=——o! (5.1)

Ymax — Ymin
donde vy = 2 km 571, € Ymax — Ymin €S €l tamafio del dominio en la direccién y. Entonces, el
dispositivos inicial basico donde llevamos a cabo todos los experimentos numéricos es un HT
cuasiuniforme con la componente = de la velocidad v, = pert. Ademas de esta perturbacion

inicial, consideramos distintos modelos de HT perturbado (en t=0 s) con velocidades de corte
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Tabla 5.1: Modelos simulados

Model By (G) wvy(km s™) wv,(kms™')(z <0z >0) wv,(kms™)(z <0lz>0) (AP/P)

MO 5.9 pert 0|0 0|0 0
M1 5.9 pert (0 | —364) + pert 0[0 0
M2 059 pert 00 (0| — 182) + pert 0
M3 5.9 pert 0]0 (0 | —364) + pert 0
M4 5.9 pert (0 | —364) + pert 0[0 4

Nota. By es el campo magnético del HT, v; es la velocidad inicial en la direccién i, en el plano =0 se ubica
la HC, mientras que pert depende funcionalmente de y de igual forma para todas las direcciones.

en las direcciones y o z (ver Tabla 5.1). La configuracién inicial del campo magnético es:

. BO Sil’<0,
5-{ %, S50 62

donde By depende del modelo. En las direcciones que aplicamos perturbaciones de corte
imponemos condiciones periddicas de contorno, en caso contrario imponemos condiciones de

fuga (Toro 2009).

5.6. Resultados y Discusion

5.6.1. Un esquema turbulento

Partiendo de las condiciones iniciales, mediante el modelo M0 (Tabla 5.1) obtenemos
un HT turbulento. La Fig. 5.2 muestra cortes de la densidad correspondientes al plano z=0
(vista de perfil del HT) para los siguientes tiempos: en (a) de 20 minutos y en (b) de 40
minutos. Confirmando lo descripto en la literatura, las inestabilidades de tipo tearing de la
figura conducen a un régimen compuesto por plasmoides coalescentes. Concluimos que el
modelo M0 no produce estructuras subdensas siendo el rasgo caracteristico de los FODs (de
forma elongada y movimiento zigzagueante).

Sin embargo, si ademds aplicamos una perturbacién de corte (paralela a uno de los ejes
cartesianos) instantdnea en la velocidad del plasma a t=0 s (modelos M1—M3 de la Tabla
5.1),

Asi es que realizamos varias simulaciones con diferentes velocidades de corte. La Fig. 5.3
muestra la densidad en el plano z=0 para el modelo M1. La configuracién de M1 es similar
a la del modelo M0 pero con el agregado de una perturbaciéon de corte en la direccién y.
Comparando las Figs. 5.2 y 5.3 notamos que los modelos con perturbaciones de corte pueden
generar cavidades subdensas, que perduran por tiempos comparables con las observaciones
del orden de las decenas de minutos.

También realizamos experimentos con perturbaciones de corte en el eje z (modelos M2
y M3). Al igual que la Fig. 5.3, las Figs. 5.4(a) y (c) muestran la evolucién de estructuras
subdensas. La linea de la visual en las Figs. 5.4(b) y (d) es de frente al HT, es decir,
perpendicular al plano de la HC. Las estructuras que se aprecian en estas imagenes se
asemejan a las heterogeneidades observadas. Esto también puede verse en los videos la-b y
en la Figura 1 de Savage et al. (2012b). Sin embargo, estos modelos no desarrollan cavidades
subdensas y descendentes por tiempos comparables con su contraparte observacional, no
pudiendo sostener sus formas por tiempos mayores a 1.2 minutos.
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Figura 5.2: Resultados del modelo MO0, se muestran cortes de la densidad en el plano z=0 para (a) t=20
minutos; y (b) t=40 minutos, parcialmente superpuesto con el refinamiento de la malla.
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Figura 5.3: Resultados del modelo M1, se muestran cortes de la densidad en el plano z=0 para (a) t=20
minutos; y (b) t=40 minutos.
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Figura 5.4: Las imdgenes muestran cortes en la densidad. Resultados del modelo M2 a ¢ =8 minutos: con (a)
visto de perfil (plano z=0) y (b) visto de frente (z=0). Resultados del modelo M3 para ¢t =4.5 minutos: con (c)
visto de perfil y (d) visto de frente.

5.6.2. Eventos explosivos tardios

Una vez que la turbulencia se ha desarrollado en el HT, aplicamos pulsos de presion
instantaneos emulando eventos explosivos de reconexién (Forbes 1988; Demoulin et al. 1996;
Kumar & Innes 2013). Las Figs. 5.5(a) y (b) muestran uno de estos eventos (modelo M4),
que resulta de aplicar un pulso de presién instantaneo equivalente a cuatro veces el va-
lor® ambiente y a un tiempo ¢=46.1 minutos. Implementamos una perturbacién esférica de
didmetro d=4 Mm cuyo centro posee las coordenadas (0,35,0) Mm. El pulso consta de una
sobrepresion localizada sin modificar la densidad. Las imagenes permiten ver el corte en z=0
para la densidad numérica y la temperatura a t=50.3 minutos. Reproducimos un FOD con
forma de lagrima que desciende una distancia de ~60 Mm a una velocidad de ~240 km s™!,
dejando en su descenso una larga estela subdensa de ~38 Mm. La temperatura del FOD
es de 22.4 MK. La densidad del HT con respecto al FOD es mayor en al menos un factor
2. Mientras que en el modelo M1, la densidad del HT (Figura 5.3) con respecto al vortice
subdenso es mayor en tan solo un factor ~1.2. De acuerdo con las observaciones de McKenzie
(2013), las simulaciones muestran HTs turbulentos con pardmetro § > 1.

3Este aumento de la presiéon puede ser producido, e.g., por una reconexién explosiva de un tubo de
flujo magnético en una configuracién de equilibrio rigida. Para estimar la intensidad del pulso notamos que
la temperatura de un arco magnético posterupcién puede llegar hasta los 40 MK (Aschwanden 2005), y
asumiendo que la densidad en la regién del pulso es la misma del ambiente, obtenemos AP/P = AT/T = 4,
para una T = 10 MK. La intensidad del pulso de presién podria ser ain mayor si también se permite un
aumento en la densidad, porque, e.g., la densidad numérica de un arco magnético pueden ser tan alta como
n; ~10" cm™3, la cual es al menos un orden de magnitud superior a la del HT.
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Figura 5.5: Plano 2=0 para el modelo M4 con un pulso de presién de 4 Mm de didmetro a un tiempo ¢t = 50.3
minutos: (a) densidad numérica n; y (b) temperatura T'.

5.6.3. Comportamiento dinamico

Para analizar el comportamiento de la cavidad subdensa, en las Figs. 5.6(a) y (b) mostra-
mos el patrén de densidad numérica superpuesto con la velocidad (flechas) del plasma, para
el vortice (M1) de la Fig. 5.3(a) y para el FOD (M4) de la Fig. 5.5(a), respectivamente. Las
Figs. 5.6(c) y (d) son las misma que las recién mencionadas (a) y (b) pero con la diferencia
que las flechas representan el campo magnético. Al igual que McKenzie (2013) obtenemos
un rango de velocidades y vortices que se ajustan a las observaciones de regiones subdensas
descritas por estos autores.

Al inicio de las simulaciones el parametro =9, luego adquiere valores en el rango
~3—100. En el caso del vértice subdenso (Figs. 5.6 (a) y (¢)), la presiéon magnética aden-
tro de la estructura es mayor que afuera, mientras que la presién térmica es casi uniforme
(Badentro < Bafuera < 1). Como senial6 McKenzie & Savage (2009), la Fig. 5.6(c) sugiere que
la gran presion magnética dentro de estas cavidades subdensas evita que sean aplastadas
inmediatamente por el medio circundante. En este caso la cavidad subdensa es generada a
partir de un voértice. La presién total y el pardmetro 8 son casi uniformes dentro del FOD y
su entorno cercano (Figs. 5.6 (b) y (d)). La Fig. 5.6(d) muestra que el campo magnético es
més intenso afuera del FOD, donde la mayor presién interna del plasma (debido a que esta
mas caliente) es la responsable que la estructura del FOD no colapse. En definitiva, un FOD
es subdenso con respecto a su entorno y también es mas caliente, de manera que existe un
equilibrio de presiones entre su estructura interna y el entorno.

El vértice que senala el recuadro en la Fig. 5.6(a) tiene un tamano < 20 Mm y posee una
velocidad promedio de 50 km s~!. Durante la simulacién observamos la formacién de vértices
con tamaiio en el rango ~10—20 Mm y velocidades promedio de ~10—60 km s~!. Las Figs.
5.6(b) y (d) permiten ver una estela con forma ondulada que es producida naturalmente
por la evolucion del FODs en un HT turbulento. Esta interpretacion es diferente a aquella
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Figura 5.6: Densidad numérica en el plano z=0. Superpuesta con la velocidad para: (a) modelo M1 a un tiempo
t=20 minutos y (b) modelo M4 a un tiempo t=49.4 minutos. Similar a lo anterior, (c) y (d) estdn superpuestas
con el campo magnético. En cada caso la flecha del margen inferior derecho define la escala del campo vectorial.

ofrecida por Cécere et al. (2012), donde el comportamiento ondulatorio se atribuy6 a las
interacciones mutuas entre FODs cercanos y a un HT heterogéneo.

5.6.4. La medida de emision

Para analizar si las cavidades subdensas vistas en las Figs 5.3 y 5.4 son compatibles con la
observacién de un FOD, a continuacién evaluamos la medida de emisién (ME; ver Apéndice
B). La Fig. 5.7 muestra las MEs para el caso en que la linea de la visual coincide con el
HT visto de frente (direccién z) obtenidas a partir de los modelos M1y M2. Realizamos la
integracién considerando una columna de plasma (ancho del HT') de 4 Mm (ver Sec. 5.2). Los
patrones de emisién muestran que las estructuras subdensas tienen caidas en la ME < 1.2
con respecto a su entorno, dando contrastes inferiores a los valores reportados por Savage et
al. (2012; ver Fig. 3.8). Si consideramos una columna de plasma mads extensa (por ejemplo la
longitud caracteristica del vortice del modelo M1 cuyo tamano es ~20 Mm), obtendriamos
MEs con menores contrastes ain. De esta forma, vemos que el esquema turbulento por si
solo no es suficiente para producir cavidades obscuras compatibles con FODs.

Finalmente, en la Fig. 5.8 se grafica la ME vista de frente, que corresponde al modelo
M4 y a un t=50.3 minutos. La ME es integrada asumiendo un HT de 4 Mm de ancho.
Al principio los FODs aparecen como estructuras esféricas en rapida expansion, pero luego,
como se muestra en la Fig. 5.8, adquieren formas de lagrima mientras se estiran y coliman en
el plasma turbulento del HT. La ME del FOD es a2.1 veces menor que la correspondiente a
su entorno. Nuevamente, si consideramos un HT mas ancho el contraste generado en la ME
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Figura 5.7: ME con el HT visto de frente para los modelos: (a) M1 a un tiempo =20 minutos y (b) M2 a
t=8 minutos.
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Figura 5.8: ME con el HT visto de frente para el modelo M4 a un tiempo t=50.3 minutos y un pulso de 4 Mm
de didmetro.
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por el FOD serfa insuficiente para ser detectado (ver Fig. 3.8).

Con el fin de ahondar en la dependencia del fenémeno con el ancho del HT, es que
realizamos otra simulacién siguiendo el modelo M4 pero considerando un HT de 22 Mm
de ancho. Para ello utilizamos el mismo pulso de presién instantaneo que antes pero con
un didmetro d=12 Mm, ubicado en las coordenadas (0,30,0) Mm y activado a un t=27.5
minutos. El valor asignado al ancho del HT es del orden del tamano de los vortices de la Fig.
5.3. La Fig. 5.9(a) y (b) muestran la densidad numérica (superpuesta con los vectores que
indican la direccién del campo magnético) y la temperatura a un t=33 minutos. La cavidad
subdensa (que es ~3 veces menos densa que su entorno) sostiene su estructura por un tiempo
de 5.5 minutos en el que recorrié una distancia de 93 Mm. La velocidad de descenso del FOD
es ~280 km s~!. El campo vectorial superpuesto permite distinguir vértices que se mueven
en la vecindad de los FODs con velocidades promedio de ~40 km s~ (McKenzie 2013).
La Fig. 5.9(b) demuestra que la temperatura interna del FOD es mayor que la del medio
circundante. Por su parte en la Fig. 5.10 mostramos la ME (vista de frente) integrada a los
largo del ancho mencionado. En la determinacién de la emisién ademés consideramos un
umbral de temperaturas entre 10—20 MK, para emular los rangos de temperatura de los
filtros de ATA, los cuales pierden sensibilidad mds alla de los 20 MK (Boerner et al. 2012).
Notamos que la emisiéon del FOD posee un contraste con respecto a su entorno de ~3.4 lo
que es suficiente para ser observado (Sec. 3.3).

n[10° cm?3] T [MK]

6.5 10.2 13.9 17.6 21.3 9.6 14.6 19.6 24.5 29.6

y [Mm]
-20 0 20 40

-40
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Figura 5.9: Plano z=0 para el modelo M4 con un pulso de presién de 12 Mm de didmetro a un tiempo ¢=33
minutos: (a) densidad numérica n; superpuesta con el campo campo magnético y (b) temperatura T.

5.7. Conclusiones

En esta primera investigacién motivados por observaciones recientes (McKenzie 2013),
simulamos un HT turbulento utilizando una combinacién de inestabilidades de tipo tearing
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Figura 5.10: ME con el HT visto de frente para el modelo M4 a un tiempo =33 minutos y un pulso de 12
Mm de didmetro.

y Kelvin-Helmholtz que dan lugar al desarrollo de cavidades subdensas con movimientos
transitorios y variables en el tiempo. Comparando dichos resultados con las caracteristicas
observadas de los FODs encontramos que los contrastes en ME y las escalas de tiempo
de evolucién no son suficientes por si solas para predecir las observaciones. Sin embargo,
imponiendo un pulso de presién instantdneo (que emula un evento de reconexién explosivo e
independiente) en el HT turbulento obtenemos valores para la ME, el tiempo de duracién y la
velocidad de descenso que son comparables con las observaciones. Encontramos que si el HT
es suficientemente delgado (~4 Mm), el contraste en la ME obtenido sera el necesario para
que la deteccién de los FODs sea posible. La consideracién de HTs mds anchos (~22 Mm)
requiere de pulsos de presion de mayor tamano para producir un FOD observable. En ambos
casos la intensidad de los pulsos fue 4 veces el valor de la presién del HT posterupcion,
siendo este un valor razonable como perturbacién de presién en el medio. En el primer
caso, utilizamos una perturbacién con un didmetro d=4 Mm para obtener la ME requerida;
mientras que en el segundo caso necesitamos aumentar el tamano de la perturbacion a d=12
Mm. Estos valores asignados a los didmetros de los pulsos se encuentran dentro de la escala
espacial de FODs observados.

En resumen, considerando parametros fisicos apropiados y un pulso de presion de in-
tensidad razonable, determinamos que existe una relacién que debe ser cumplida entre el
tamano caracteristico de una cavidad subdensa y el ancho del HT para poder obtener un
FOD observable.

A diferencia de los resultados encontrados por Hanneman & Reeves (2014), en nuestro
caso la temperatura interna de un FOD es siempre mayor que la del HT. Estos autores
senalaron que hay poca evidencia observacional que sustente que los FODs se encuentran
sustancialmente més calientes que el HT. Queremos enfatizar que el actual escenario (es-
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quema de la Fig. 5.1) permitiria dar cuenta de esta situaciéon. Un modelado més realista de
nuestro escenario (que incluya el HT y ademads el entorno coronal) con un evento explosivo
generado fuera del HT, produciria un FOD con una temperatura interna siempre mayor que
la del medio coronal aunque eventualmente menor que la del HT. En este supuesto caso,
mientras el FOD ingresa al HT se contraeria y colapsaria debido a la diferencia de presién
total con el medio ambiente tal como parece verse en el video 1b de Savage et al. (2012b).



Capitulo 6

Simulaciones MHD de FODs
considerando conduccion anisétropa
de calor

Los flujos oscuros descendentes (FODs) son estructuras subdensas que se observan descen-
der a través del halo térmico (HT) caliente y turbulento. Debido a que el HT posterupcion se
encuentra muy caliente y con importantes gradientes de temperatura, es de esperar que en
esta regién el proceso de conduccién de calor (CC) sea muy eficiente. Mientas varios modelos
han sido propuestos para explicar el origen y evolucion de los FODs, ninguno de ellos ha
tenido en cuenta explicitamente la CC. Mediante simulaciones MHD 2D con CC estudiamos
la evolucién de los FODs, que concebimos como cavidades subdensas formadas a partir de
eventos de reconexion explosivos que suceden en el ambiente caliente y turbulento del HT.
Generamos un HT propiamente turbulento! mediante un mecanismo de forzado que permite
controlar la cantidad de energia y vorticidad que se agrega al medio. Nuestro objetivo es
estudiar si es posible evitar que los FODs se desvanezcan rapidamente debido a la alta difu-
sion térmica. Encontramos que dependiendo de los parametros de turbulencia elegidos y si
las lineas de campo envuelven la estructura del FOD aislandolo térmicamente del ambiente
externo, es posible evitar la difusién térmica.

Los temas discutidos en este capitulo dieron lugar al trabajo de Zurbriggen et al. (2016).

6.1. Introduccion

Como mencionamos en el Capitulo 3, el rasgo observacional tipico de los FODs es el de
estructuras opacas que descienden zigzagueando desde alturas ~80 Mm por sobre la arcada,
con velocidades desaceleradas ~130 km s™! y tamanos tipicos ~1—10 Mm. El HT turbulento
en el que se detectan posee una temperatura (7' ~ 10 MK) de aproximadamente un orden
de magnitud mayor que la del entorno coronal (McKenzie 2013; Hanneman & Reeves 2014).
Por lo que es evidente que los FODs estan sujetos a fuertes gradientes de temperatura y por
ende a los efectos de la CC.

Mientras varios modelos de hojas de corriente (HC) han sido desarrollados teniendo en
cuenta efectos térmicos, en el caso de los FODs, no obstante haber sido reportadas altas
temperaturas e intensos gradientes en las observaciones, los efectos de la CC no han sido

'En el presente capitulo describiremos la turbulencia en términos cuantitativos como forma de poder
controlar el estado del plasma y su reproducibilidad. En este sentido la nocién de turbulencia a la que nos
referiremos en este capitulo guarda diferencias con la nocién mas cualitativa e imprecisa del Capitulo 5.
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tenidos en cuenta de manera explicita en los modelados numéricos (ver Capitulo 3).

Dentro de este contexto fisico, hemos propuesto que un FOD es una cavidad vaciada de
plasma desencadenada por un evento de reconexién explosivo que acontece en simultdneo
con otros procesos de reconexion de mas larga duracién temporal. Hemos modelado HT's ho-
mogéneos (Costa et al. 2009), heterogéneos (Cécere et al. 2012) y turbulentos (Cécere et al.
2015, de aqui en mas lo mencionaremos como Trabajo I). Este tipo de evento de reconexion
localizado espacialmente libera energia en un tiempo cuasinstantaneo, por lo que en dicho
espacio aumenta la presion y se expande en forma de explosion. La explosion genera ondas
de choque y expansién formando una cavidad subdensa. Estos eventos localizados e inde-
pendientes de la estructura general del HT, pueden generarse fuera de la regién ocupada
por éste. Por simplicidad, las presentes simulaciones asumen que los FODs se encuentran ya
inmersos en el HT (es decir, no modelamos el entorno coronal); mientras que las reconexiones
explosivas son emuladas por pulsos de presion instantaneos.

La CC es una funcién sensible de la temperatura (oc7°/2) y se vuelve anisétropa con la
presencia de un campo magnético (Spitzer 1962), dado que el transporte de calor es muy
eficiente a lo largo de la direccion del campo y casi nulo perpendicularmente a éste. Es por
esta razon que estructuras con campo magnético cuasicerrado serian un mecanismo eficiente
para eludir la alta CC del medio. Usando una configuracion de este tipo Pagano et al. (2007)
estudiaron el rol de la CC en la evolucién de eyecciones de masa coronal embebidas en un
plasma caliente.

En el Trabajo I mostramos que la CC puede ser despreciada si la densidad del HT y las
longitudes caracteristicas consideradas son suficientemente grandes. Esto implica asumir un
HT con pardmetro 5 > 1 consistente con casos analizados por McKenzie (2013) y Scott et al.
(2016) donde estimaron valores de § 2 1 (ver Sec. 3.3). Esto sugiriere que en la suprarcada
posterupcién la densidad y/o la temperatura del plasma son mayores que lo generalmente
asumido, o bien que la intensidad del campo magnético es suficientemente pequena. Asi, la
determinacion precisa de los parametros del plasma en el medio ambiente de los FODs es
una cuestion clave cuando se intenta determinar la importancia de la CC en su entorno. La
topologia del campo magnético resulta determinante dado que puede actuar como aislante
térmico permitiendo que los FODs perduren tiempos comparables con las observaciones (por
ejemplo ver Figure 4 de Asai et al. 2004).

La CC afecta la dindmica del plasma cuando su escala temporal es del orden de (o
menor que) la escala de Alfvén. De esta forma, los modelos de FODs generados mediante
el desarrollo de inestabilidades MHD, como aquel propuesto por Guo et al. (2014; ver Sec.
3.4), requieren una revisién completa incluyendo efectos térmicos, dado que, en este caso,
las inestabilidades pueden atenuarse significativamente (Hensler & Vieser 2002).

En lo que sigue, revisamos el escenario propuesto en el Trabajo I teniendo en cuenta
los efectos de la CC anisétropa en un HT propiamente turbulento. La motivacién en esta
segunda investigacion es intentar explicar cémo es posible que un FOD resista la difusién
térmica y sea observado inmerso en un HT caliente. Dado que perturbaciones asociadas con
pardametros tipicos de un FOD (con tamano L ~1—10 Mm, densidad numérica de iones n;
~10% cm ™3 y temperatura T ~7—13 MK) se difundirdn en escalas de tiempo (de unos pocos
segundos) que son aproximadamente dos érdenes de magnitud menores que la vida promedio
de los FODs, jexistira algiin mecanismo eficiente para eludir la difusiéon térmica?



Simulaciones de FODs considerando conduccion 57

6.2. El modelo de FOD

En el marco de nuestro modelo presentado en el Capitulo 5 (Costa et al. 2009; Cécere et al.
2012; y Trabajo I), ahora estamos interesados en la relacién entre los FODs y la CC. Realiza-
mos las simulaciones asumiendo un conjunto de pardmetros iniciales (p, T, L) representativos
de un régimen de FODs con tiempos de conducciéon més cortos (més eficiente) que los con-
siderados anteriormente.

Para analizar si las cavidades subdensas que veremos mas adelante son compatibles con la
descripcién de un FOD, determinamos la medida de emisién (ME; ver Apéndice B) asumiendo
un plasma opticamente delgado. Dado que realizamos simulaciones 2D en el plano zy y que
en lo que sigue la linea de la visual la asumimos en la direccién z, la evaluacion que realizamos
es ME/(z — zt) = n?, donde n, es la densidad numérica de electrones libres. A esta cantidad
podemos considerarla como la ME por unidad de longitud a lo largo del eje z.

Con vistas a reproducir numéricamente FODs observables es que una cavidad subdensa
debe satisfacer (ver Sec. 3.3), entre otras cosas, las siguientes condiciones para poder ser
identificada como tal: (a) un contraste en la ME entre la cavidad y su entorno de al menos
un factor 4, (b) la cavidad debe sobrevivir un minuto o mas y (c) su velocidad de descenso
debe estar en el rango ~50—200 km s~ 1.

En la ec. (C.1) se determina las escalas de tiempo para los procesos de conduccién, radia-
cién y reconexion magnética. Estos tiempos caracteristicos permiten estimar la importancia
relativa de los procesos en distintos regimenes. Asi, considerando el conjunto de parametros
actuales, resultan feonq ~0.5 S, taqa ~10% s v tee ~10% s. Notar que, a excepcién de teond,
estos tiempos son considerablemente més largos que la vida promedio de un FOD (ver Sec.
3.3), es decir, solo la CC es capaz de alterar rapidamente la observabilidad de los FODs.
Dado que los FODs mantienen el balance de presién con su vecindad cercana debido a que
son mas calientes, a menos que exista algin mecanismo que eluda la difusién térmica, no
sobrevivirdan por tiempos comparables con las observaciones.

En otro orden, estimaciones de los tiempos caracteristicos de las inestabilidades de Kelvin-
Helmholtz (KH) y Rayleigh-Taylor (RT) estan dadas por

v, v dcs
tKH_RT = —— _RT= —— 6.1
KH—-RT v — 1 gsol’ O  TKH-RT =12 (6.1)

donde ¢4 es la velocidad del sonido, gs, es la aceleracién gravitatoria solar en la corona,
mientras que d y v son el ancho y la velocidad tipica de un FOD. La ec. (6.1) da la escala
temporal txy_grr teniendo en cuenta la gravedad (Chen & Lykoudis 1972). En el marco de
nuestro conjunto de pardmetros txp_rr ~10% s, por lo tanto, posibles estructuras subden-
sas formadas a partir de este tipo inestabilidades seran difundidas por la CC, siendo poco
probable que puedan ser identificadas como FODs. Como se mencions, Guo et al. (2014)
obtuvieron FODs por medio de inestabilidades de RT (Sec. 3.4.2). Para este caso, la ec.
(6.1) provee la escala temporal g gy considerando una aceleracién v?/d que juega el rol
de la gravedad. Estos autores reprodujeron FODs con anchos d ~5—12 Mm y velocidades
promedio de 50 km s7!, lo que conduce a un Tgyg_gr ~ 103 s. Al igual que antes, la CC es
difundird rapidamente las estructuras formadas por este otro tipo de inestabilidades.

En el Capitulo 5 propusimos que los términos fuentes y sumideros (es decir, CC, enfria-
miento radiativo y calentamiento por reconexién magnética) se pueden ignorar si se compen-
san mutuamente. Para demostrarlo, consideramos HTSs relativamente densos (n; = 2 x 101°
cm~3) y FODs con longitudes caracteristicas grandes (L=12 Mm). Si bien estos valores son
razonables, corresponden a un subconjunto del total de casos observados, dado que tam-
bién son comunes FODs de tamanos ~1 Mm que permanecen visibles por tiempos de varios
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Tabla 6.1: Parametros de las etapas I y II de la simulacién

Etapa T (MK) p(grem™) B-j(G) |v| ({e)) Forzado CC Pert. de corte
I 6.0 1.2 x 107" 3.0 0.0 si no no
I1 (7.0)  (1.2x 107 (3.0 (0.21) no si si

Nota. Segunda fila: condiciones iniciales homogéneas para la simulacién y la etapa I. Tercera fila: condiciones
iniciales de la etapa I, es decir, parametros del plasma una vez que la etapa de turbulencia se ha completado
(marco para los experimentos de FODs). La densidad inicial p es equivalente a n; = 5 x 10° cm=3. Los
simbolos (...) representan cantidades promediadas sobre toda la malla. Al inicio de la etapa II la velocidad
de sonido (cs) = 4.0 x 107 cm s~ 1.

minutos. Estos casos no pueden ser reproducidos dentro del esquema del Capitulo 5 si se
incluye la CC (ver Sec. 6.3.1).

El propésito del presente capitulo es analizar si existe algin mecanismo que permita
eludir la accién de los términos difusivos para una combinacién general de parametros de
FODs, especialmente los pequenos y con densidades de HT bajas.

6.3. Condiciones iniciales

Integramos en el tiempo el sistema conservativo de ecs. (2.14-2.17) MHD en su forma 2D
teniendo en cuenta el flujo de energia por conduccion térmica q y una fuente de momento
Fiub que genera la turbulencia. Despreciamos el resto de los procesos fisicos, la resistividad
magnética (n), la gravedad (g), la viscosidad (k) y el resto de los términos que forman
parte de la funcién fuente y sumidero de energia Fg (pérdidas radiativas, calentamientos
coronal y éhmico). Esto tltimo se debe a que, la escala de altura coronal considerada es
tal que el término de gravedad en la ecuacion de momento es despreciable frente a los
demads, los coeficientes de resistividad y viscosidad en un plasma tenue como el de la corona
pueden despreciarse, mientras que el resto de los términos fuente y sumidero de energia los
consideramos despreciables en las escalas de tiempo observadas.

Los parametros iniciales para el HT pueden verse en la Tabla 6.1. Asumimos un plasma
completamente ionizado con una abundancia solar (ver Apéndice A). La densidad p = (n; +
ne)muf, la densidad electrénica n, = zn;, la masa atémica media g = 0.613 , el nidmero
atémico medio z = 1.445 y con my la masa del atomo de hidrégeno.

Para realizar las simulaciones MHD utilizamos el cédigo FLAsH (Fryxell et al. 2000,
versién 4.2.2). Dentro de las utilidades de FLASH, elegimos el algoritmo unsplit staggered
mesh para la evolucion de las soluciones, que emplea un método de volumenes finitos y
utiliza el método constraint transport para administrar la condicién V - B = 0. El problema
de Riemann en las interfaces de las celdas son calculados con el método de HLLD que es
de segundo orden, junto con el limitador de flujo vanLeer. Utilizamos una malla uniforme y
cartesiana 2D con 3002 celdas. El dominio fisico que representa el HT tiene dimensiones de
(15,15) Mm, con el eje y apuntando en la direccién radial saliente (despreciando la curvatura
de la superficie solar) y el eje x paralelo a la superficie de Sol. Imponemos condiciones de
contorno periddicas en todos los bordes.

La preparacién del HT, donde posteriormente los FODs son generados, se realiza en dos
etapas. La etapa I es la de excitacion de la turbulencia y la etapa II es la de conformacién del
HT turbulento. Comenzando a partir de las condiciones iniciales homogéneas que se muestran
en la segunda fila de la Tabla 6.1, generamos un estado turbulento agregando un forzado
(Furb, como describimos en Sec. 6.3.2). Al final de la etapa I el sistema alcanza un estado con
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velocidad espectral estadisticamente estacionaria de tipo Kolmogorov, y cuyos parametros
del plasma estdan dados por la tercera fila de la Tabla 6.1. Este estado final (turbulento)
de la primer etapa es la condicion inicial de la segunda. Durante la etapa II: apagamos
el proceso de forzado, permitiendo que la turbulencia decaiga gradualmente; prendemos la
CC anisotropa; y agregamos una perturbacién de corte en la velocidad, emulando flujos
magnéticos descendentes provenientes de una regién superior del HT. Ademas, imponemos
cuatro pulsos de reconexion explosiva. La etapa I abarca el intervalo de tiempo ¢;=0—300 s,
mientras que la etapa II demanda 100 s mas (t;;=300—400 s). La perturbacién de corte es
instantaneamente aplicada en la componente y de la velocidad en la forma

if v <0,

_ Uy(t7 z, y) — Ucorte
it ={ oY S (62

a un tiempo t=303.8 s y con veorte=1.5x107 cm s~!. Finalmente, los cuatro pulsos que emulan
reconexiones explosivas son aplicados instantaneamente a un tiempo t=305.9 s, con didmetros
L=1.2 Mm, identificados como (A4), (B), (C), (D), centrados en las coordenadas (-3.0x 108,
-4.9%10%) cm, (-9.6x105, -3.1x10%) cm, (5.3x107, 5.5x10%) cm, (5.1x10%, 4.3x10%) cm, y
con contrastes en la presiéon de AP/P=(5, 4, 5, 4), respectivamente.

Incluimos la CC anisétropa y saturada en las simulaciones siguiendo los lineamientos
expuestos en la Sec 4.3. La temperatura relativamente baja de 7 MK que elegimos para el
HT al inicio de la etapa II es un compromiso entre los valores reportados y el intento de
relajar la condicién de difusién sobre el paso temporal Aty (ec. 4.18).

6.3.1. El rol de la conduccion térmica

Para ilustrar los efectos de la difusién térmica sobre una cavidad subdensa, llevamos a
cabo una prueba MHD de tipo explosiva (Balsara 2004) considerando ambas situaciones:
con y sin CC. Consideramos un dominio cuadrado 2D con 200? celdas. La densidad y la
presion inicial es homogénea en todo el dominio, excepto en un circulo central de diametro
L donde la presion es incrementada en AP. Inicialmente ademas el fluido se encuentra en
reposo, con un campo magnético constante en la direccién y (ver Figs. 4.2 y 4.3). En la Fig.
6.1 mostramos los resultados de dos experimentos numeéricos:

1. Con pardmetros del régimen actual, es decir, FODs pequenos y de larga duracion:
p=1.2x10"" gr em™3, T=7 MK, B - j=3 G, v=0, L=1.2 Mm y AP/P=5.

2. Con parametros del régimen explorado en el Trabajo I:
p=5x10"" gr em™3, T=10 MK, B - j=5 G, v=0, L=12 Mm y AP/P=4.

Ambas configuraciones conducen a un estallido que, a partir de ondas de choque y expansion,
genera una cavidad subdensa, la cual es difundida por la CC anisétropa. Definimos la funcién
contraste(t), para un dado tiempo ¢, como el maximo cociente entre la ME del entorno (simi-
lar al valor inicial de la ME del medio homogéneo) y la ME dentro de la cavidad subdensa, es
decir, contraste(t) = max [MEentormo/MEcavidad (t)]- Esta funcién permite estimar contrastes
en la ME a lo largo del tiempo. La Fig. 6.1 muestra evaluaciones del contraste(t) para ambos
experimentos (I y IT) con y sin CC. Notar que a tiempos grandes la funcién contraste(t) > 4
para ambos experimentos en el caso sin CC (lineas roja y violeta). Esto indica que un FOD
es observable de acuerdo a los requerimientos antes expuestos. Sin embargo, no obtenemos
un FOD observable para I y 1T en el caso con CC (lineas verde y negra), aunque el régimen
equivalente al del Trabajo I se encuentra cerca de limite de deteccion.
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Figura 6.1: Contraste de la ME en funcién del tiempo para los experimentos | y Il con y sin CC anisétropa.

6.3.2. Turbulencia forzada

Los HTs turbulentos son el medio natural donde los FODs se desarrollan tal como lo
determinan las observaciones (McKenzie 2013; Scott et al. 2016).

Para generar un estado turbulento estadisticamente estacionario, implementamos un ar-
tilugio numérico que consiste en generar un forzado en el espacio de Fourier que excita
nimeros de onda (k) bajos para la velocidad (es decir, escalas espaciales grandes) e inyecta
energia artificialmente. La evolucion es tal que la energia cae sistematicamente en casca-
da hacia escalas pequenas hasta que es finalmente disipada por la acciéon de la viscosidad.
Comenzando a partir de condiciones iniciales dadas, se alcanza un estado estadisticamente
estacionario luego de algin tiempo cuando las tasas promedio de inyeccion de energia en
el sistema y de disipacion viscosa se balancean (Eswaran & Pope 1988). Para forzar el sis-
tema, usamos un dispositivo numérico que emula un procesos de batido (similar a remover
un fluido con una cuchara). Para este procedimiento transitorio utilizamos la unidad Stir
(implementaciéon FromFile) del cédigo FLASH (Federrath et al. 2010) que introduce una
fuerza solenoidal que se agrega como un término fuente (Fy,p) en el miembro derecho de la
ecuacién de momento (2.2).

El forzado excita un intervalo de ntmeros de onda determinado con amplitudes que
siguen una distribucién parabdlica, cubriendo escalas desde aproximadamente un tercio del
dominio computacional (k=3) hasta el dominio completo (k=1), con un maximo en ky,a=2.
El pardmetro de amplitud de forzado (e;=2.0x10° (erg/s)!/?) lo elegimos de manera tal
que una vez que el sistema alcanza un estado cuasiestacionario la temperatura promedio no
exceda los 7 MK. El tiempo de autocorrelacion t..., del forzado es igual al tiempo dinamico
de los vortices excitados, feorr=Lmax/v=40.1 s, siendo Lyax = 27/kmax v la velocidad es
elegida arbitrariamente como v = ¢g/2.

En sintesis, partiendo de un estado de reposo homogéneo generamos un estado turbulento
estacionario (Biskamp 1997), que es la condicién inicial para el plasma del HT. La Fig. 6.2(i)
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muestra el espectro de potencias de Fourier del campo de velocidad E(k) para distintos
tiempos de evolucién de la etapa 1. Por su parte la Fig. 6.2(ii) muestra valores promediados
sobre la malla para la vorticidad, la energia cinética y magnética en funcién del tiempo. En
los primeros momentos de esta etapa la energia cinética y la vorticidad tienen promedios
bajos, en tanto el espectro de potencias muestra que las escalas grandes (nimeros de onda
pequenos) estan excitadas, pero no asi las escalas pequenias (nimeros de onda grandes) que
aun no han sido perturbadas (linea azul en la Fig. 6.2(i)). En este punto el estado estacionario
no ha sigo alcanzado aiin. Luego, la energia cae en cascada ocupando completamente su rango
inercial indicando que el sistema ha llegado al estado estacionario. El espectro de potencias y
las cantidades promediadas se vuelven estacionarias, con oscilaciones estadisticas alrededor
de sus valores medios. Debido a que no consideramos sumideros de energia (solo existe
disipacién numérica) y que imponemos condiciones de contorno cerradas (periédicas), la
energia total crece monétonamente con el tiempo (de forma casi lineal) durante todo el
periodo de ejecucién del forzado. En el estado estacionario, el espectro de potencias de la
velocidad escala como E(k) oc k~*!° dentro del rango inercial. Este valor se aproxima al
escalamiento de una turbulencia 2D de tipo Kolmogorov (E(k) oc k~%3; Kolmogorov 1941).
La turbulencia de Kolmogorov corresponde a un medio incompresible y sin campo magnético,
que no es el caso de la corona solar. El hecho que obtengamos un escalamiento similar se
debe a que los modos de Alfvén de corte (que son incompresibles) dominan la cascada
(Goldreich & Sridhar 1995). Asumimos numéricamente como rango inercial a ks < k < ks,
adoptando el criterio seguido por Federrath et al. (2010; y referencias dadas por ellos).

El estado estacionario es generado para dos configuraciones iniciales diferentes de campo
magnético: una configuracion paralela (homogénea, Fig. 6.2) y otra antiparalela (con respecto
a la direccién radial del Sol). El caso antiparalelo define la posicién de una HC ubicdndola
en la posicién donde cambia la polaridad del campo. Como ya hemos mencionado, dado
que se supone que la HC es una regién delgada (~1 Mm) envuelta por un HT mds ancho,
y que estructuras con forma de vortice han sido reportadas en diferentes partes del HT,
asumimos que éstas se pueden formar independientemente de la ubicaciéon de la HC. Por
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Figura 6.2: (i) Evolucién del espectro de velocidades, F(k), para diferentes tiempos durante la etapa I.
(i) Evolucién de la vorticidad, la energia magnética y la energia cinética. (Caso con campo magnético paralelo).
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esta razén, realizamos el andlisis usando la configuracion paralela que es mas general. Luego
discutiremos la configuracién antiparalela.

6.4. Resultados y discusién

Una vez que el estado turbulento estacionario es alcanzado, apagamos el mecanismo
de forzado, siendo ésta la condicién inicial de la etapa II. Las Figs. 6.3(i) y (ii) presentan
respectivamente la temperatura (con valor promedio de 7 MK) y la densidad que representa
una configuracién tipica del HT turbulento (McKenzie 2013; Scott et al. 2016).

En esta instancia la topologia del campo magnético ha formado diferentes estructuras,
filamentos y vortices. Los filamentos son regiones donde se acumulan lineas de campo y en
general estan asociadas a densidades y temperaturas relativamente bajas. Esto significa que
alli la baja presién térmica se compensa con la alta presion magnética (McKenzie 2013).
Los vortices tienden a poseer topologias magnéticas cerradas con densidades y temperaturas
internas aproximadamente homogéneas. Las regiones de alta densidad encerradas por lineas
de campo corresponden a zonas de relativamente alta o baja temperatura. También se forman
1slas magnéticas que son regiones con lineas de campo completamente cerradas. De acuerdo
con McKenzie (2013) y Scott et al. (2016), el HT posee inicialmente valores del parametro
B 2 1—-28. Para estos valores de [ la turbulencia es casi hidrodinamica, dado que la fuerza
magnética no tiene un papel dominante en la dinamica del plasma.

A continuacion prendemos la CC anisétropa. Dado que los vortices son regiones propicias
para aislar térmicamente a un FOD, aplicamos los pulsos de presion en regiones cercanas a
éstos. Como dijimos no estamos simulando la entrada de los FODs al HT. Asumimos que los
FODs durante el ingreso pueden ser envueltos por el campo, o que son aislados térmicamente
por reconexiones localizadas en el movimiento turbulento del HT.

Los pulsos de presién instantaneos son aplicados durante la etapa II en t=305.9 s. La
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Figura 6.3: (i) Patrén de temperatura al final de la etapa I, a un tiempo t=300 s. (ii) Igual que (i) pero para
la densidad superpuesta con lineas del campo magnético. El color de las lineas representan el valor de la presién
magnética. Esta es la condicién inicial de la etapa Il.
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Fig. 6.4(i)-(ii) muestra el patrén de temperatura y densidad para un momento temprano
t=312 s. Las estructuras resultantes de los pulsos estén identificados como (A), (B), (C) y
(D). La Fig. 6.4(iii)-(iv) muestra el mismo patrén un minuto més tarde, a t=372 s, en (iii)?
se muestra la temperatura superpuesta con isotermas y en (iv) la ME. Los contrastes en
ME de los candidatos FODs se difundirdn rapido, en tiempos menores a los requeridos, si
durante su evolucién no son suficientemente aislados por el campo. En otras palabras, para

2 Asociada con la Fig. 6.4(iii), una animacién de la evolucién del patrén de temperatura durante la etapa
IT puede verse en la versién en linea del trabajo Zurbriggen et al. (2016; en la pdgina web de la revista ApJ).
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Figura 6.4: (i) Patrén de temperatura a un tiempo t=312 s; los pulsos (A), (B), (C) y (D) son activados a
t=305.9 s. (ii) Igual que (i) pero para la densidad superpuesta con lineas de campo; el color de las Iineas indica
el valor de la componente y del campo. (iii) lgual que (i) pero con isotermas superpuestas y para un minuto mds
tarde, a t=372s. (iv) ME a t=372 s; la linea punteada violeta corresponde al corte en ME mostrado en la Fig.
6.5. Solo la cavidad (A) posee un contraste en ME 2 4, en tanto de (B) y (C) quedan algunos vestigios, y (D)
ha desaparecido. (Caso con campo magnético inicial paralelo).
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sobrevivir por intervalos de tiempo significativos, una cavidad subdensa debe estar inmersa
dentro de una isla magnética. Este no es el caso de las estructuras (B), (C) y (D), que no
pueden ser identificadas como FODs de acuerdo a los requerimientos dados. Esto se observa
para los pulsos (B) y (C), un minutos después de que han sido generados apenas quedan
algunos vestigios, en tanto que podemos apreciar un trazo relativamente caliente y subdenso
en x ~ 4x10® cm dejado por (D). Viendo que las curvas de las isotermas encierran al FOD,
es facil notar que el gradiente de temperatura es perpendicular a la lineas de campo, aislando
térmicamente la estructura del FOD. Al ser la CC tan eficiente notamos que las lineas de
campo son paralelas a las curvas isotermas. Las pulsos (A)—(D) poseen diferentes desarrollos
dindmicos debido a los distintos grados de aislamiento térmico que la topologia del campo
les provee durante su evolucion.

La Fig. 6.5 muestra cortes lineales en el patron de ME a través de la cavidad (A) para
los tiempos indicados. Vemos que la cavidad mantiene por mas de un minuto un contraste
>4 en ME, asi es que podemos identificarla con un FOD (ver Sec. 3.3).

En el marco de nuestro escenario, la utilizaciéon de una perturbacion de corte en la com-
ponente radial de la velocidad es necesaria para reproducir el movimiento descendente de los
FODs. Estas perturbaciones son subproductos usuales de procesos de reconexion en HCs en
la que se generan chorros o flujos magnéticos descendentes. Las velocidades de corte excitan
inestabilidades de KH, que a su vez favorecen la reconexién y en consecuencia la produc-
cién de islas magnéticas dentro del HT (Nakamura et al. 2008). Nos interesa la generacion
y supervivencia de islas magnéticas, dado que son estructuras importantes para obtener
FODs observables. Aunque despreciamos la resistividad magnética la difusiéon numérica es
relativamente alta y permite reconectar artificialmente® las lineas de campo. Para estudiar

3Dado que solo podemos administrar resoluciones modestas debido a que la CC es muy demandante,
la difusién artificial que sobrestima la resistividad magnética logra este cometido. Lo mejor seria realizar
simulaciones de alta resolucion con CC y resistividad tal que la difusién numérica sea menor que la magnética.
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Figura 6.5: Cortes en la ME sobre la cavidad (A) para los tiempos ¢t = 312 s, t=372 s (linea punteada en la
Fig. 6.4(iv)) y t=398 s.
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cualitativamente la relacién entre inestabilidades de KH y reconexién que favorece la pro-
duccion de islas magnéticas, comparamos el estado turbulento un instante antes de aplicar
la perturbacion de corte con su estado después de aplicada.

En este andlisis no tenemos en cuenta la CC anisétropa. La Fig. 6.6(i)—(ii) exhibe el
espectro de potencias para la velocidad y (iii) la energia cinética, justo antes (t=303 s) y
después (t=304 s) de que la perturbacién de corte es aplicada (ec. 6.2). En el espacio de
Fourier |k|=Fk es el mddulo del nimero de onda. En la Fig 6.6(i) vemos que imponer una
perturbacion de corte implica una excitacién repentina para los modos con k£ mas pequenos.
En tanto, la accion del tensor de esfuerzos genera una contribucién que se propaga rapida-
mente hacia las escalas difusivas, es decir hacia modos con k grandes. La perturbacion es
anisétropa, solo modifica la velocidad en la direccién y. Por ello, en la Fig 6.6(ii) encontramos
que la amplitud de los modos de la velocidad a lo largo de k, practicamente no cambian
indicando que las diferencias entre las curvas de la Fig 6.6(i) se deben a la perturbacion
anisétropa y coherente en k,. El espectro de potencias en funcién de la componente k, (no
mostrado) es similar al de la Fig 6.6(i). La Fig 6.6(iii) muestra que las diferencias entre los
modos excitados de la energia cinética son mas pronunciados. Casi un minuto y medio mas
tarde, al final de la etapa II en t=400 s (intervalo de tiempo del orden de la vida promedio
de un FOD), estos espectros de potencias permanecen inalterados. Suponemos que la accién
del tensor de los esfuerzos produce un incremento en la amplitud de los modos, particu-
larmente en la regién de difusién, aumentando la tasa de reconexion. Esto estd de acuerdo
con Nakamura et al. (2008), quienes reportaron que las velocidades de corte favorecen la
produccién de islas magnéticas.

Teniendo en cuenta un esquema completo 3D para la configuracién magnética (ver Fig.
3.3), el modelo de la Tabla 6.1 cuyos resultados expusimos en la Fig. 6.4, representa el caso
en que la visual al HT es de frente (Fig. 5.1). Asi, para considerar también el caso con vista
de perfil (Fig. 3.7), realizamos otra simulacién donde el campo magnético inicial (en vez de
ser homogéneo) es una HC antiparalela dada por

- BO six < 0,
By(x) = { —By siz>0, (6.3)
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Figura 6.6: (i) Espectro de potencias de la velocidad E(k) en funcién de k. (ii) Velocidad E(k,) en funcién
de k. (iii) Energia cinética ekin(k) en funcién de k. En todos los casos la curva roja con simbolos cuadrados

representa la etapa Il a t=303 s, justo antes de la perturbacién de corte, y la azul con circulos justo después, a
t=304 s.
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con By=3.0 G. De la misma manera que antes, la preparacién del HT se realiza con las
mismas dos etapas, salvo que utilizando la configuracion inicial del campo magnético de la ec.
(6.3). Los pulsos de presién son aplicados a un tiempo t=305.9 s. La Fig. 6.7(i)—(ii) muestra
el patrén de temperatura y el de densidad con lineas de campo magnético superpuestas para
un momento temprano t=312 s. Las estructuras resultantes de los pulsos estan identificados
como (E), (F), (G) y (H). La Fig. 6.7(iii)—(iv) muestra el mismo patrén un minuto més
tarde, a t=372 s, en (iii) se muestra la temperatura superpuesta con isotermas y en (iv)
la ME. Los contrastes en ME de los candidatos a FODs seran rapidamente difundidos si
durante su evolucién no son protegidos por el campo magnético. Por ejemplo, el pulso (F)
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Figura 6.7: (i) Patrén de temperatura a un tiempo ¢t=312s; los pulsos (E), (F), (G) y (H) son activados a
t=305.9 s. (ii) lgual que (i) pero para la densidad superpuesta con lineas de campo; el color de las lineas indica
el valor de la componente y del campo. (iii) lgual que (i) pero un minuto mas tarde, a t=372 s. (iv) ME con
isotermas para t=372 s. Las cavidades (G) y (H) poseen un contraste en ME 2> 4, en tanto (E) estd desvanecida
y (F') ha desaparecido. (Caso con campo magnético inicial antiparalelo).
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que evoluciona en una zona con lineas de campo abiertas es casi indistinguible incluso en los
primeros momentos de la Fig. 6.7(i)—(ii). Las cavidades subdensas que sobreviven y pueden
ser identificadas como FODs se ubican preferentemente en las cercanfas de la HC*, donde el
campo magnético se enrolla formando vortices e islas magnéticas.

Las observaciones generalmente han mostrado que los FODs se distribuyen a lo largo
de todo el HT y que no se concentran con exclusividad en el plano de la HC. Esto ultimo
puede indicar que las velocidades de corte no siempre coinciden con el plano de la HC. En
el presente esquema 2D, concluimos que tanto la configuracién que representa la visual al
HT de frente (Fig. 6.4) como la de perfil (Fig. 6.7) son ambas capaces de producir FODs
observables que satisfacen los requerimientos basicos. El caso con vista frontal parece ser
mas general y menos restrictivo que el caso de perfil. Sin embargo, en el esquema 3D la ME
también depende de la direccién z (ver Fig. 5.1) donde el HT es mas largo (a lo largo del
eje de la arcada) que ancho (direccién del HT visto de frente). Asi, el contraste en la ME
requerido (24) es mucho mas probable de ocurrir con una linea de la visual de frente que de
perfil, dado que para obtener un FOD observable las longitudes caracteristicas de la columna
de plasma que atraviesa la radiacion y la burbuja subdensa deben ser aproximadamente del
mismo orden (ver Sec. 5.7).

6.5. Conclusiones

Los FODs son estructuras dindmicas que provienen de un entorno coronal més frio y
menos denso que el HT en el que se los detecta. Son observados como estructuras subdensas
que descienden moviéndose en este medio turbulento, colandose entre los intersticios de
densidad y campo magnético que oponen menos resistencia. Los distintos modelos de FODs
propuestos hasta ahora han eludido considerar de manera explicita los efectos de la CC,
aun cuando este medio estd sujeto a altas temperaturas (7" 2 7 MK) y gradientes lo que
difundira los FODs en escalas de tiempo més cortas que las observadas.

En esta segunda investigacion simulamos un HT turbulento utilizando un algoritmo
numérico que genera un forzado de tipo solenoidal. Incluyendo la CC anisétropa, anali-
zamos distintas condiciones del plasma que permiten la supervivencia de los FODs y evitan
su rapida difusion térmica. En un HT 2D caliente y turbulento reprodujimos las condiciones
fisicas de FODs pequenos con didametros d=1.2 Mm, con valores de contraste en ME 4.0
y tiempos de vida de al menos 1 minuto. Encontramos que la generacién de una cavidad
subdensa puede ser identificada como un FOD si en su movimiento descendente es envuelta
por el campo magnético de tal manera que la CC es inhibida. Ademas encontramos que un
régimen que favorezca la produccién de islas magnéticas aumenta el tiempo de vida de los
FODs, dado que en una isla se estable aislamiento térmico completo.

De acuerdo con observaciones actuales los HT's favorables a la observacién de FODs son
consistentes con valores de § (2 1) grandes, lo que favorece el desarrollo de la turbulencia.
Es decir, mientras mas grande es el valor del pardmetro [, la presion térmica puede curvar
al campo magnético mas facilmente. Esto permite que el campo magnético se enrolle en
vortices e islas generando regiones térmicamente aisladas de su entorno.

Simulamos dos configuraciones magnéticas que se corresponden, dentro de un esquema
3D, a la vista del HT (1) de frente y (2) de perfil, respectivamente. Encontramos que en
ambos casos se generan FODs observables. Los FODs son generalmente observados de frente
méas que de perfil al HT. Nuestras simulaciones confirman este hecho dado que la obtencién

4Esto se nota con mayor claridad cuando el forzado excita un intervalo de nimeros de onda con valores
mas grandes que los utilizados en la etapa I.
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de un contraste suficiente requiere que las longitudes caracteristicas de la columna de plasma
atravesada por la radiacion y la burbuja subdensa sean del mismo orden, hace més probable
que esto ocurra con una linea de la visual de frente que de perfil.
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Los flujos oscuros descendentes (FODs) son estructuras transitorias y dindmicas que pro-
vienen de un entorno coronal mas frio y menos denso que el medio turbulento en el que se los
detecta. Este medio, conocido como halo térmico (HT'), es generado a partir de procesos de
reconexion generalmente asociados a una hoja de corriente (HC). Los FODs son observados
como estructuras subdensas que descienden a través del HT colandose entre los intersticios
de densidad y campo magnético que oponen menor resistencia. Para dar cuenta de este
fenémeno proponemos que estos eventos son el resultado de reconexiones locales, impulsivas
y aisladas que pueden emularse con pulsos de presion que generan cavidades subdensas es-
tables a partir de ondas de choque y expansién. Los distintos modelos de FODs propuestos
hasta ahora han eludido considerar de manera explicita los efectos de la conduccion de calor
(CC), atn cuando este medio estd sujeto a altas temperaturas (7' ~7—13 MK) y gradientes
lo que difundiria los FODs en escalas de tiempo més cortas que las observadas.

En el Capitulo 5 simulamos un HT turbulento 3D utilizando una combinacién de ines-
tabilidades de tipo tearing mode y Kelvin-Helmholtz. Comparando las cavidades subdensas
generadas por estas inestabilidades con las observaciones de FODs encontramos que ellas no
dan cuenta del fenémeno. Sin embargo, imponiendo un pulso de presion instantdneo en el HT
turbulento obtenemos cavidades cuyo contraste en ME, tiempo de duracién y velocidades de
descenso de las mismas son comparables con las observaciones. Si el HT es suficientemente
delgado (~4 Mm), el contraste en la ME obtenido serd el necesario para que la deteccién de
los FODs sea posible. La consideraciéon de HT's mas anchos (~22 Mm) requiere de pulsos de
presion de mayor tamano. En este sentido, concluimos que el tamano caracteristico de una
cavidad subdensa y el ancho del HT deben ser de ordenes de magnitud similares para repro-
ducir el fenémeno. Dada la particular eleccién de parametros para el HT y de las longitudes
caracteristicas de los FODs, esta primer investigacién sélo puede explicar la generacion y
evolucién de FODs de gran tamano donde la eficiencia de la CC es limitada.

En el Capitulo 6 simulamos un HT 2D propiamente turbulento mediante un algoritmo
numérico que genera un forzado de tipo solenoidal. Incluyendo la CC anisétropa, analizamos
distintas condiciones del plasma que permiten la supervivencia de FODs evitando su rapi-
da difusién térmica. Considerando un HT caliente reprodujimos las condiciones fisicas de
FODs pequenos (~1.2 Mm) con suficiente contraste en ME (/4.0) y tiempos de vida de al
menos un minuto. Encontramos que la generacién de una cavidad subdensa pequena puede
ser identificada como un FOD si en su movimiento descendente es envuelta por el campo
magnético de tal manera que la CC es inhibida. Un régimen que favorece la produccién de
islas magnéticas aumenta el tiempo de vida de los FODs, dado que en una isla se establece
aislamiento térmico completo.

De acuerdo con observaciones actuales, los HT's en lo que generalmente se observan FODs
son consistentes con valores de § (2 1) grandes, lo que favorece el desarrollo de la turbulencia.
Es decir, mientras mas grande es el valor del parametro (3, la presion térmica puede curvar
mas facilmente al campo magnético. Esto permite que el campo se enrolle en vértices e islas
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generando regiones térmicamente aisladas de su entorno.

En la segunda investigacion simulamos dos configuraciones magnéticas 2D que se corres-
ponden, dentro del esquema 3D del Capitulo 5, a la vista de frente y de perfil del HT,
encontrando que ambos casos reproducen FODs de acuerdo a los requerimientos propuestos.
Sin embargo haciendo una interpretacién 3D de las simulaciones, podemos explicar por qué
las observaciones muestran que los FODs son generalmente detectados cuando el HT es
visto de frente y no de perfil. Dado que la columna de plasma del HT es larga vista de perfil
(paralelo al eje de la arcada) y delgada visto de frente (perpendicular al eje de la arcada)
la obtencién de un contraste suficiente (ME 2 4) es mdas probable de ser observado con una
linea de la visual de frente que de perfil.

Los resultados de los Capitulos 5 y 6 muestran que la temperatura interna de un FOD
es siempre mayor que la del HT. Sin embargo, Hanneman & Reeves (2014) senalaron que
hay poca evidencia observacional que sustente que los FODs se encuentran sustancialmente
mas calientes que el HT. Sugerimos que en un modelado mas realista de nuestro escenario
(que incluya el HT y ademas el entorno coronal) un evento explosivo generado fuera del HT
produciria un FOD con una temperatura interna siempre mayor que la del medio coronal
y eventualmente mas fria que la del HT. Segun este argumento cuando el FOD ingresa al
HT se contraeria y alargaria debido a la diferencia de presién total con el HT, lo que es
confirmado por las observaciones.

Durante nuestra investigacion una pregunta subyacente ha sido por qué no toda fulgura-
cién lleva asociada observaciones de FODs. Especulamos que ello tiene que ver con el valor
del parametro 8 del HT. Contrastando con estimaciones previas (ver Fig. 1.2), observaciones
recientes han reportado casos de HTs con valores de § 2 1. Vimos que un HT turbulento
con 3 > 1 es consistente con la obtencién de FODs observables. Si bien podemos pensar que
hay HTs con distintos valores del pardmetro 5 (2 1), conjeturamos que en la medida que
un HT tenga mayor valor de 3, es mas probable que desarrolle un estado turbulento que
favorezca la producciéon de configuraciones cerradas de campo, haciendo mas probable que
los FODs se aislen térmicamente y sean detectados.

Como perspectiva de trabajo futuro nos proponemos extender nuestro escenario a confi-
guraciones mas complejas incluyendo el caso 3D con CC anisétropa. Se pretende incluir la
arcada, el entorno coronal y el HT en forma conjunta para considerar el ingreso de un FOD al
HT desde el exterior. Estas mejoras tienen la dificultad de su gran demanda computacional,
dado que para mantener la resolucién espacial actual serd necesario aumentar apreciable-
mente la resolucion de computo, con la consecuente disminucién del paso temporal difusivo

(At o< Az?).
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Apéndice A

Determinacion de la masa atomica
media

En este apéndice calculamos cuidadosamente la masa atomica media i para un plasma
compuesto por multiples especies de atomos con distintos grados de ionizacién y despreciando
la poblacién de atomos neutros. Esta cantidad es necesaria para evaluar correctamente la
ecuaciéon de estado P-p-T y su posterior aplicacién en los codigos numéricos.

Dado que consideramos procesos suficientemente lentos en los que exista termalizacion
entre iones y electrones, podemos describir la temperatura del plasma con un tnico valor
T = Tiones = Telect- Ademas, consideramos un plasma completamente ionizado y compuesto
por hidrégeno (H), helio (He) y metales mds pesados' (mmp) en el régimen de validez del
modelo de gas ideal. Esta descripcion es apropiada para describir la corona solar. En este
contexto, la presion total del gas P, estd compuesta por la presiéon P de los iones mas la
correspondiente contribucién parcial P, de los electrones libres, esto es

P, =P +P. (A.1)
Si consideramos iones de una sola especie i sabemos que su contribuciéon P; a la presién
del gas sera
R
P = nikgT = —pT, (A.2)

1

con n; la densidad numérica de iones de la especie i, kg la constante de Boltzmann, u; su
peso atéomico y R la constante universal de los gases.

Cuando consideramos diferentes especies de iones, a la presion total P; aportada por éstos
podemos expresarla como una suma de las contribuciones parciales,

PI:ZR:kBTZni:RpTZMH%, (A.3)

donde la suma debe realizase sobre todas las especies de iones consideradas, x; es la fraccion
de iones de la especie i y p; es su densidad de masa. Para este desarrollo utilizamos dos hechos:
la definicién de abundancia, x; = p;/p; y que las masas y pesos atémicos de dos especies de
atomos (o iones) cualesquiera, digamos j y k, cumplen la relacion p;/m; = p,/my, donde
uno puede expresar la masa del atomo de cualquier especie en funcién de otra de referencia,
siendo H el elegido por nosotros. Asi, comparando los miembros derechos de las ecs. (A.2) y

(A.5) podemos identificar a
—1
_ Li
fir = (uH > ;) , (A4)

IEntiéndase aqui por metales a todos aquellos elementos més pesados que el He.
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Tabla A.1: Abundancias de la corona solar

Elemento abundancia (x) peso atémico (u) numero atémico (2)

H 0.707 1.0079 1
He 0.247 4.0026 2
metales 0.019 ~ 20.0 ~ 10.0

Nota. Abundancias de la corona solar tomadas de Prialnik (2000).

como el peso atémico medio entre los iones. De esta forma, podemos reescribir la ec. (A.5)
simplemente como

Hr

Para terminar y operando de manera similar al caso de los iones, la contribucién de la
presion electrénica es

Po=nkpT =Y zmikpT =y Yz RpT, (A.6)
i P M

donde n, es la densidad numérica de electrones libres y z; es el niimero atéomico de la especie
i. Luego, identificando la cantidad

-1
Ti
He = <MH Z 21;) ’ (A7)

que podemos interpretar como el nimero medio de electrones libres aportado por cada ion,
la presién electronica nos queda

P, = E,oT. (A.8)

Por lo tanto, reemplazando las ecs. (A.5) y (A.8) en la ec. (A.1) podemos reescribir la
presion total del plasma como

1 1
P, = (— + _—) RpT = ng, (A.9)
He H1 2

con la masa atémica media de todo el sistema igual a

1 1 1
- = <— + —) : (A.10)
2 He 201

Si por ejemplo consideramos las abundancias de la corona solar tabuladas en la Tabla
(A.1), mediante la ec. (A.10) obtenemos i = 0.6126. Ademads, el nimero atémico medio es
Z = ) . zx; = 1.445. Finalmente, es de interés poder expresar la densidad en funcién de la
densidad numérica de iones (total) ny. Es facil ver que

p(n) = nem = (1 + 2)n B (A11)

HH

donde n; es la densidad numérica total de particulas (incluyendo iones y electrones) y m es
la masa media de una particula.
Para el caso més simple en que consideramos un plasma compuesto de H puro obtenemos

p=05,z=1y p(n1) = nimy/pm.



Apéndice B
La medida de emision

La medida de emisién (ME) es una cantidad que estima la contribucién a la radiacién de
una columna de plasma a lo largo de la linea de la visual. Si consideramos una distribucién
localizada de plasma, la ME nos dice cémo un observador externo percibe dicha distribucién
desde cierta direccion. La expresion de la ME es

le
ME:/ n2(z,y, z) dl, (B.1)
!

i

donde n, es la densidad numérica de electrones libres y 1 es la direccion de la linea de la
visual (Aschwanden 2005). Esta expresion para la ME es vélida si asumimos un plasma com-
pletamente ionizado con temperatura 7' 2 1 MK, y una columna de plasma con profundidad
optica delgada. En el caso en que el plasma no es 6pticamente delgado, la ME se obtiene
resolviendo la ecuacién de transporte de radiacion (Mihalas 1978). El estado del plasma en
la corona y las longitudes caracteristicas que consideramos en nuestra investigacion hacen
que la expresién (B.1) sea valida.

)



Apéndice C
Escalas de tiempo caracteristicos

Para estimar la importancia relativa de los distintos procesos fisicos que actian en un
dado régimen es usual calcular sus escalas de tiempo caracteristicos a primer orden. La
idea de hacer aproximaciones a primer orden es obtener expresiones analiticas estimativas y
faciles de calcular. Aunque para obtener la dindmica temporal que describe el fenémeno en
forma mas precisa es necesario resolver el sistema completo de ecuaciones MHD. En general
la resolucién analitica de estas ecuaciones no es posible.

En nuestra discusion son de particular interés los procesos de conduccion de calor, pérdi-
das de energia por emisién de radiacién y reconexion magnética, cuyos escalas de tiempo
son: )

Tecond = &&7 Trad = §(1 + 2)2/_1/R mHL Trec = L

7 T%5 2 BT vaAM3’

donde L es una longitud caracteristica y la funcién de pérdidas radiativa es A(T)~4x10~%

erg cm 3 s7! para T=2—10 MK (Aschwanden 2005). Para el tiempo de reconexion T, asumi-

mos que este proceso es estimulado por la turbulencia (Lazarian & Vishniac 1999), donde

My es el nimero de Mach-Alfvén. Notar que a menos de las constantes de proporcionalidad

Teond & pL2/T*5 y Traq o T/ p. Asi, el proceso de transporte de energia por conduccién es més

eficiente (es decir tiempos més cortos) para longitudes caracteristicas més cortas, o cuando

la densidad es menor, o bien su temperatura mayor. Para el caso de perdidas radiativas los
regimenes més eficientes son opuestos a los correspondientes a la conduccion.

A modo de ejemplo calculamos el tiempo caracteristico de la conduccion Teonq a partir
de la ecuacién de calor de Fourier (omitimos el signo menos en el miembro derecho)

(C.1)

oT
pch = V(/ﬂsinT) (02)
2 9, 13/2 2
= /isin T + §T Ko (VT) s
donde Kgpi = koT?? es la conductividad térmica de Spitzer (1962) y ko es la constante

o coeficiente de conductividad térmica. Asumimos que kgp; no depende de las coordenadas
espaciales. Aproximando las derivadas espaciales y temporales a primer orden, es decir VI' —
T/Ly OT/0t — T /Tcona, despejando Teonq 0Obtenemos la primer expresion de la ec. (C.1).
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