CALENTAMIENTO DE LA CORONA SOLAR POR DISIPACION DE
TURBULENCIA MAGNETOHIDRODINAMICA

D.0. Gdmez™ y C. Ferro Font an™*

* 1AFE
%% FCEN, UBA

RESUMEN: Se analiza la factibilidad del calentamiento de la
corona salar por disipacidn Joule.

La energia cinética presente en el movimiento con-
vectivo fotosférico es transportada hacia la corona como con
secuencia del congelamienta de las lineas de campo magnético
a la materia.

L.a energia magnética de la corona es transferida
por un fendmeno de cascada hacia estructuras magneticas de
escalas cada ver menores donde dicha energia se disipa efi-

cientemente.
1. INTRODUCCION

Decde el descubrimiento hace mas de 40 afios de la
existencia de una corona solar de alta temperatura, i1nnumera
bles estudios cbservacionales y modelos tedricos han  sido
realizados buscando develar los mecanismos fisicos responsa-—
bles del calentamiento de dicha regidn.

El advenimiento a fines de la decada del 60 de de-
tectores de mejor resoclucidn en rayos X blandos, implict el

descubrimicento de una vasta jerarquia de estructuras de muy
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diverso tamafo y morfologia que pueden clasificarse, princi-
palmente, en estructuras abiertas o agujeroes coronales y es—
tructuras cerradas o arcos magnéticos (lpops). Esto es conse
cuencia directa de los campos magngticos que confinan al
plasma aﬁbiente.

Imaginese cada loop anclado en la fotdstera donde
la pre<ifdn del gas domina cobre la presidn magnetica ( B =
Bﬁp/B2 : 1}, de modo que las lineas de campo magnético <e
mueven ¢ aerced del movimiento turbulento de esa region. Er
cambiu en la corona dsta situacién se revierte (B<< 1) v 1la
dindmica del gas esta gobernada por el campo magnético. En
ambas situaciones las lineas de campo se encuentran "congela
das" en el plasma, een virtud de la alta conductividad del
mi=mo. Fero permanentemente la turbulencia fotosférica favo—
rece la generacidn de zonas muy localizadas de ta  corona
({l1lamadas hojas de corriente) donde esta propiedad dez conge-
lamiento deja de cumplirse vy la disipacidn de camoo magnétl-
co por efecto Joule es muy eficiente.

Las estimaciones del flujo de energia desde la fo-
tosfera indican que ella resultaria suficiente para balan-
cear las pérdidas radiativas y conductivas (Stwrock v Uchi-
da 1981, Heyvaerts 198%5), que son los procesos mids eficien—
tes del calentamiento coronal.

Hevvaerts vy Priest (1984) elaboraron un modelo de
calentamiento coronal basado en el mgcanisma de relajacidn
de Tavlor, que esencialmente consiste en afirmar gue un sis-—
tema MHD disipativo cerrado relaja a un estado de minima
energia a helicidad constante (Taylor 1984). Dicho modelo,
suponiendo una geometria muy simple que permite sequir el
cdlculo analiticamente, propone inyectar energia y helicidad
magnética en la corona a consecuencia de un movimiento fotos
férico diferencial y dejar luego relajar al sistema a helici
dad constante. l.a relajacidn tiene lugar en un tiempo t . muy
inferior al del movimiento fotosférico tg). La repetic: on

sucesiva de estos dos procesos permite calcular una tasza  do
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sucesiva de estos dos procesos permite calcular una tasa de
calentamiento coronal que dependé esencialmente del cociente
t-7tey, que es un pérémetro no determinado por el modelo.
Nuestro trabajo, si bien se basa en el modelo de
Heyvaerts y Priest (1984), describe el fendmeno de forma mas
realista puesto que considera un campo de velocidades fotos-—

férico turbulento.
2. DESCRIPCION DEL MODELO

LLas ecuaciones MHD adimensionales correspondientes

a un plasma incompresible son:

at§==1><(ux»g)+%vzg (1)
3y U= -U V>0 + ¢Vx Byxg +1 v3u (2)
-3 ’ )
donde: R = :fﬁ VA . nC Reynolds (v: viscosidad, Vi vel.
v Al fven) .
o \ -
s = “ERYA . 19 Lundquist (q: resistividad)
n
En un plasma sin disipacidn de (S=R=« ) y encerra-—
do por superficies magnédticas (%.q§=0), existen invariantes

glubales asociados al mismo, ellas son:

la energia: W = de x (B< + U9 (3
la helicidad: K = [d~ x A.H (4)

En el caso mds general de tratar sistemas con disi
pacidn ohmica, estas cantidades evolucionan de la siguiente

maneras
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dpE W = = R e ()
t S

3, K= - {d3 x 9B (&)
S

A pesar de esta ley de evolucion, Tavlor (1974)
postuld que los sistemas MHD levemente disipativos relajan a
una cond juracidn magneética de minima energia, con la res-—
triccidn de mantener constante =u helicidad. Esta hipbtesis
de Taylor ha conducido a notables coincidencias con resulta-
dos experimentales en Z-Finchsg y Tokamaks y con recientes si
mul aciones numericas (Horiuchi v Sato 1986 a,2). Es un resul
tado inmediato que el estado de equilibrio obtenidec de esta
manera dehe ser force—free, es decir que debe cumplirse que:

¢ =2 (
AR RS 7

Model aremos un loop coronal como un toroide de ra-
dios a v R {(ad<<R), de manera que las bases del mismo degene-—
ran en una GUnica =superficie (z=0=2 R) donde B8 »1, mientras

que en el resto del toroide es B4<<1 (Fig. 1a)

——

FIGURA 1: la) Campo force-free ariginal. (b} Turbulencia NHB como consecuencia del
soviaiento fotosférico. (c) Nueve campo foa;ei{ree coac consecuencia de la relajacion de
aylor.
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Si dejamos transcurrir un tiempo-dt™ty, el campo
de desplazamientos fotosfericos habrd inducido turbulencia
MHD en la corona (Fig. 1b). Dejamos ahora relajar dicha tur-
bulencia a helicidad constante de manera de alcanzar un es-
tado force-free de equilibrio (Fig. 1c), al cual volvemos a
aplicar una perturbacioéon fotosférica.

Desarrollamos los campos U yB en funciones de

Chandrasekhar—-Kendall (1957), es decir en autofunciones del

rotor:
B = agq Emng 2mng & mng V¥*3mng © 2 mng 3 mng (8-13)
U= Eon o2 na 2mng a = U3y + % yxgx(2y)
n
%mq = VY%nq'* (%):3, Ymnq tq.ar(r=a)=ﬂ
wmnq - Jm’Ymnq _1(mef%;) ,n, € N

La expresidn de los invariantes globales resulta
particularmente sencilla en términos de los coeficientes

£

mng Y "mngq

W o= n5§a 22(el? +n)? ) (14)
o= jﬁicq_Az |£]2 (15)

Fara un campo de velocidades fotosférico arbitra-

rio, que podemos escribivr como:
U(ry8, z=0) = T x(23) (16)

b = = b () (17)

los caoeficientes del campo magnético resultan:

18te) 80 ng" [drd_ (1:r) v, memodo_ 9* (v, r)
£ =€ 6 - rd (y.r)ly -mg)e_ _J’ vy, r)-
Voo y(mirteaZaf)2(va) 0 A Mo-m Mo Ao (18)

(vlor)]

]
'm”’mo-mdmg

A =m,n,q
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Conocidos estos coeficientes, podemos hallar la
energia y helicidad del sistema a través de (14)y(15). Luego
de la relajacidn, la estructura magnética se encuentra en el
estado farce—free correspondiente a 1=1Jndnimoi. En conse—

cuencia la energia disipada resulta:

AW = Wk, = %QAZIEAIZ ~ A2 gJ2 In |2¢< |§l|z’ (19)

Fero puesto que la helicidad debe mantenerse cons-—

Ay = m%q fA=A0 ) A |13)L|2 > 0 (20)

3. CONCLUSIONES

Actualmente estamos analizando las ecuaciones de

evalucidn de £ (que son no lineales y acopladas?,

mng ¥ " mng
a fin de obterer una estimacidn de tiempos caracteristicos
de disipacidn. Si bien el tiempo de disipxcidén de cada modo
TX resulta facilmente calculable (TINS/XZ) por tratarse de
un efecto netamente lineal, ez necesario tener en cuenta el
efecto de "cascada" que originan laoas términos no lineales
(Hasegawa 1983), los cuales transfieren energia y helicidad
entre los distintos modos.

Confiamos en que el modelo descripto no sdlo permi
ta obtener una tasa de calentamiento en funcidn del campo de
velocidades fotosférico sino ademds resulta factible anali-
zar las condiciones en las cuales se producen las fulgura-—

ciones solares, que corresponden a procesos de liberacion im

pulsiva de energia.
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