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Abstract. Performing numerical simulations using the divergence clean-
ing technique, we characterize the plasma dynamics and the modes that
propagate in magnetically structured media (i.e., with small values of
B = P,/Py and large magnetic Reynolds number). We show prelimi-
nary results that confirm others described by the coronal seismology, i.e.
modes obtained using cylindrical geometry and the line tied condition.
This allows to adjust the numerical method to study the non—dissipative
decay of fast modes in media of high Reynolds number.

Resumen. Caracterizamos la dindmica del plasma y los modos que
pueden propagarse en medios estructurados por el campo magnético (es
decir con bajo valor de § = P,/Py y alto nimero de Reynolds magné-
tico), realizando simulaciones numéricas usando la técnica numérica de
divergence cleaning. Se muestran resultados preliminares que confirman
casos conocidos de la sismologia coronal, es decir modos obtenidos supo-
niendo geometria cilindrica y en la condicién de line tied loops, con el fin
de ajustar el método para utilizarlo en el estudio del amortiguamiento no
disipativo de modos con alto ntimero de Reynols.

1. Introduccién

Debido al alto valor del nimero de Reynolds (~ 10'%) la MHD ideal describe
con buena aproximacién la fisica de la atmésfera solar. El tiempo de difusion es
mucho mayor que el tiempo caracteristico de la dindmica general y se dice que el
fluido esta congelado al campo. En la baja corona solar (1Rs —2R) la dindmica
es controlada por el campo magnético (f < 1) que confina al plasma en infinidad
de tubos delgados con flujos a diferentes temperaturas y densidades: el transpor-
te del plasma se realiza, fundamentalmente, a lo largo de las lineas de campo y en
cambio, es fuertemente inhibido en la direccién transversal a las mismas. En la
cromosfera, por el contrario, la dindmica es gobernada por el fluido (3 > 1) que
da la apariencia de turbulencia isétropa del medio. En la corona existen multiples
configuraciones del campo magnético que permiten la propagacion de diferentes
perturbaciones. Por ejemplo, el movimiento de las bases magnéticas “ancladas”
a la cromésfera genera perturbaciones permanentes que son trasmitidas a través
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de las lineas de campo -debido al congelamiento y al cambio del valor relativo
de [ entre la corona y la cromosfera. Generalmente el sistema sale de la situa-
cién de equilibrio y evoluciona espontaneamente a través de una serie de nuevos
equilibrios, o eventualmente se producen reconexiones que rompen el aislamiento
magnético de la estructura y el arco pierde su individualidad. Un tema abierto
de la fisica solar es el de los mecanismos de calentamiento responsables de tem-
peraturas coronales (T' ~ 10°K), mas de dos 6rdenes de magnitud por encima
de la temperatura fotosférica. Debido al alto nimero de Reynolds, la disipacién
Joule y la viscosidad son despreciables y deben descartarse como mecanismos
de calentamiento directo. Los candidatos mas aceptados son la turbulencia, la
reconexién magnética (fundamentalmente microreconexiones, por debajo de la
resolucién de los instrumentos) y ondas magnetoacusticas. Por largo tiempo se
ha descartado la importancia de estas tltimas, debido a que las ondas heliosis-
moldgicas (ondas lentas, modos p) caracteristicas de la cromdsfera son frenadas
en la regién de transicion y proporcionan un flujo de energia demasiado bajo.
Sin embargo, es conocido que las ondas magnetoacisticas rapidas (modos sau-
sage y kink) se amortiguan en unos pocos periodos (~ 2 a 7 periodos) debido a
diferentes efectos: pérdidas a través de las bases cromosféricas, mezcla de fases y
absorcion resonante. Dependiendo de la eficiencia de cada mecanismo la energia
cinética de la oscilacién transversal a las lineas de campo (caracteristica de las
ondas magnetoacusticas rapidas) se transforma en: energia de la cromoésfera, en
el caso de pérdidas a través de las bases cromosféricas; viscosidad coronal en el
caso de la mezcla de fases (que se produce por resonancia con el continuo de Alf-
vén en las regiones con gradientes pronunciados internas a los arcos magnéticos);
y en oscilaciones azimutales de las regiones inhomogéneas de los arcos magnéti-
cos en el caso de absorcion resonante que luego se transforman en calor debido
a la mezcla de fases. De modo que, si bien las ondas magnetoactsticas lentas
son energéticamente deficitarias, las rdpidas aportan una contribucion energética
comparable a las pérdidas (debidas a la radiacién y a la conduccién térmica) y
son candidatas para contribuir apreciablemente al calentamiento de las regiones
activas en las que se desarrollan. (Aschwanden 2004)

2. Procedimiento

Mediante el método de divergence cleaning hemos simulado la dinamica de un
arco magnético 2D en condiciones coronales (suponiendo ignorable la coorde-
nada angular). Dicho método asegura, que la divergencia del campo magnético
se mantiene nula a lo largo de la evolucién temporal del sistema fisico. Las
condiciones de contorno son tales que, la perturbacién numeérica que alcanza el
limite de la grilla no retorna al dominio computacional, sino que sale o se pro-
paga a lo largo del contorno (Cécere et al. 2008). La grilla utilizada fue de 2002
con un tamano de 10 x 10 en unidades de simulacién (10 Mm). Los pardme-
tros del arco magnético elegidos fueron: longitud = 96 Mm; ancho = 10 Mm.
En la corona: p = 5 1071¢ gr/em3, T = 10° K, B, = 9 G; dentro del ar-
co: p = 3,34 1071 gr/em3, T = 1,1 105 K, B, = 10 G y en la cromoésfera:
p = 1,67 1078 gr/em3, T = 5 10° K, B, = 10 G. Esta configuracién ga-
rantiza valores realistas y usuales del pardmetro (5. Sin embargo, dado que la
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configuracién inicial no estd en equilibrio termodindmico el sistema evoluciona
espontaneamente.

3. Resultados

El sistema inicialmente evoluciona generando un modo sausage que es amorti-
guado en tres periodos (7 = 40s, valor caracteristico de estos modos). En la

Figura 1. Densidad como Figura 2.  Componente B,
funcién del tiempo a lo largo superpuesto a v,.
del eje z, con y = 0.

figura 2 se pueden observar las tres oscilaciones de compresion y el correspon-
diente amortiguamiento en el panel de arriba de la figura. La figura 2 muestra la
evolucién de la componente y del campo magnético para el tiempo t = 26,62 s.
Superpuesto a esta figura, en forma de flechas, se muestra la componente x de
la velocidad para cada punto del plano xy. Nétese que:

1. Debido al congelamiento del flujo con el campo, la evoluciéon en x de la per-
turbacién en B, se corresponde con la excitacién de la componente z de la
velocidad.

2. El campo resulta atado (line-tied) a las bases cromosféricas debido al aumento
de la densidad (5 > 1); la densidad del campo es mayor en los puntos de anclaje
cromosféricos y la velocidad transversal al campo es nula.

3. Hay transferencia de energia de las regiones internas del arco a las externas
(leaky modes). Dicha transferencia se realiza en la forma de modos de Alfvén de
compresién (la perturbacién del campo magnético Bj e, es paralela al campo
inicial Bye, y la componente transversal al campo de la velocidad perturbada
v,1 €, es paralela a la direccién de propagacién de ke,). Ademads, verificamos
que hay una correlacién entre los minimos de la energia magnética (componente
y) en el arco con pequenos maximos de la misma cantidad en la corona. Es decir,
cuando aumenta la presién magnética en el arco dismuye en la corona, lo que
estd de acuerdo con la interpretacién de modos de Alfvén de compresiéon. Con la
evolucién se desarrolla una componente no nula del campo en la direccién x pero
en todo momento es menos del 10 % que la de la componente en y del campo.
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Figura 3.  Superposicién de la Figura 4.  Evolucién de los mo-
contribucién a la energia cinética dos magnetoacusticos lentos.
del arco, componente x con la y.

La figura 3 muestra la evolucién de las perturbaciones pv2/2 y pvg /2. Vemos
aqui que a medida que el modo sausage se amortigua, aumenta la energia en la
direccién del arco magnético formando un modo magnetoacustico lento (veloci-
dad de los modos lentos: velocidad del sonido, c,; velocidad de los modos rapidos:
velocidad de Alfvén ¢, < ¢;). En la figura 3, constatamos que la evolucién de
los modos magnetoacusticos lentos convergen a un modo caracterizable como
segundo arménico: con un maximo de la densidad en el centro del arco (eje =0
de la fig. 2) y con un nodo en la velocidad longitudinal (Nakariakov 2006).

4. Conclusiones

La simulacién 2D de arcos magnéticos muestra que perturbaciones espontaneas
de tipo sausage evolucionan amortiguando su energia en muy pocos periodos.
Parte de la energia se transfiere a modos magnetoactsticos lentos (segundos
armonicos) internos al arco y otra parte al medio externo en forma de modos de
Alfvén compresionales. Los modos lentos quedan confinados dentro del arco (no
perturban al campo), los rdpidos, en cambio, transfieren parte de su energia a la
corona en forma de modos leaky o modos de Alfvén de compresion que pueden
contribuir al calentamiento coronal de regiones activas.
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