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RESUMO

Observações da emissão eletromagnética das explosões solares indicam indiretamente
que regiões ativas são ambientes de campo magnético complexo e inomogêneo. A
emissão em microondas é devida ao mecanismo girossincrotrônico, portanto senśıvel
à direção e intensidade do campo magnético, bem como à densidade e distribuição
de elétrons não térmicos na região. Porém, não existe uma descrição acurada do
campo magnético e da população de elétrons nessa região durante uma explosão
solar. Historicamente, modelos bidimensionais e tridimensionais com campos mag-
néticos dipolares foram utilizados. Estudos mais recentes incorporaram assimetrias
aos campos sob a forma de pontos de convergência assimétricos na fotosfera ou
arcos múltiplos. A descrição dos elétrons avançou na direção de resolver as equa-
ções de Fokker-Planck para diferentes tipos de injeções e produzindo distribuições
relevantes para a dinâmica dos eventos observados. Combinar esses dois aspectos
numa única análise envolve um grande número de variáveis e demanda grande es-
forço matemático-computacional. Neste trabalho, foi desenvolvida uma metodologia
forward fitting de modelagem do campo magnético e de propriedades dos elétrons
para ajustar espectros e imagens observadas pelo Rádio Heliógrafo e Rádio Polaŕı-
metro de Nobeyama. Essa metodologia baseia-se num método de otimização para
varrer o espaço de parâmetros, o Pikaia. Ele seleciona o melhor modelo comparando
classes de modelos às observações e selecionando aqueles de menor diferença. Para
calcular esses modelos, fez-se o cálculo da transferência radiativa da radição girossin-
crotrônica em microondas num ambiente magnético descrito pelo modelo do campo
magnético livre de forças. Os elétrons emissores são descritos por uma distribuição
não térmica em energia e por uma distribuição espacial que simula concentrações
no topo ou nos pés dos arcos magnéticos, dentre outras assimetrias. Esse método
foi aplicado à explosão solar SOL2006-12-13T02:21 classe GOES X3,4, observada
na região ativa AR 10930. Foram calculados mapas de distribuição de brilho em
quatro frequências e os melhores modelos reproduziram espectros e alguns aspectos
geométricos das imagens observadas.
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SOLAR FLARE MICROWAVE DIAGNOSIS BY
RECONSTRUCTION OF INJECTED ELECTRON DYNAMICS

USING THE FORCE FREE MAGNETIC FIELD MODEL

ABSTRACT

Solar flare microwave emission observations show indirectly that active regions are a
complex and inhomogeneous magnetic environment. The microwave emission is due
to the gyrosynchrotron emission mechanism, sensible to magnetic field as well as
to the nonthermal electrons density and spatial distribution. However, so far there
are no accurate descriptions of magnetic field and electrons population features dur-
ing the flare. Bidimensional and tridimensional magnetic field models have been
used and more recent works incorporated assymetries such as magnetic convergence
points at the photosphere or multi-thread models. The electron description evolved
in the direction of solving Fokker-Planck equations for different kinds of injections
producing relevant distributions in the observed electron dynamics. Combining these
two features in a single analysis method involves several unknown variables and re-
quires great mathematical and computational efforts. In this work, a forward fitting
methodology was developed to model the magnetic field and the electrons proper-
ties in order to reproduce spectra and images observed by the Nobeyama Radio
Heliograph and Polarimeters. This methodology is based on Pikaia, an optimiza-
tion scheme to search in the parameters’ space and to select the best combination
by comparing families of models to the observations. To calculate these models, gy-
rosynchrotron radiation transfer is performed through a magnetic medium described
by the force free magnetic field model. Emitting electrons are described by a non-
thermal energy distribution and spatial distributions assume footpoint or looptop
concentrations in the magnetic loops, among other asymetries. The method was ap-
plied to the X3.4 GOES class event SOL2006-12-13T02:21 that occured on active
region AR 10930. Brightness maps in four frequencies were calculated and were able
to reproduce spectra and some geometric aspects of the observations.
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5.8 Congruência dos parâmetros das rodadas de Pikaia de teste. . . . . . . . 39

5.9 Espectros e imagens do Modelo 1: o espectro com ı́ndice espectral de
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SoHO – Observatório Solar Heliosférico(Solar Heliospheric Observatory)
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Bk – coeficientes de Fourier
B∗k – complexo conjugado dos coeficientes de Fourier
Bx, By, Bz – componentes do campo magnético
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1 INTRODUÇÃO

Numa descrição qualitativa, uma explosão solar é a “liberação catastrófica de ener-

gia”(NINDOS et al., 2008),“um intenso aumento do brilho localizado sobre uma região

ativa que dura de segundos a horas” (SILVA, 2006). Esse aumento do brilho é obser-

vado em várias bandas do espectro eletromagnético com caracteŕısticas particulares

de acordo com o mecanismo de emissão. Essas caracteŕısticas permitiram identificar

fases desses eventos:

• Fase anterior à explosão (pré-flare): fase de aquecimento lento do plasma

com emissão em raios-X moles e no ultravioleta, durando tipicamente al-

guns minutos.

• Fase impulsiva: fase em que ocorre a aceleração de elétrons e ı́ons e a

liberação da maior parte da energia. Há emissão em todo o espectro, prin-

cipalmente rádio e raios-X com duração da ordem de segundos a minutos.

• Fase de decaimento: nesta fase os elétrons e ı́ons acelerados durante a fase

impulsiva tendem a retornar aos ńıveis de energia anteriores ao evento (ter-

malização). O plasma anteriormente aquecido até milhões de graus resfria-

se lentamente por emissão de radiação ultravioleta e raios-X. Esta fase

pode durar várias horas.

Observações provém a base para se investigar a atividade solar e o magnetismo co-

ronal. Por outro lado, modelos e teorias são as ferramentas para se desvendar as

propriedades f́ısicas do ambiente da coroa solar. Estudando curvas de luz e espec-

tros, verificou-se que durante uma explosão solar a emissão na faixa das microondas

é devida principalmente ao mecanismo girossincrotrônico de elétrons não térmicos

(DULK, 1985; BASTIAN et al., 1998). Para modelar a emissão em microondas, di-

versos autores desenvolveram modelos incorporando efeitos e geometrias variados.

Inicialmente, Alissandrakis e Preka-Papadema (1984) propuseram um modelo de di-

polo bidimensional e simétrico para o campo magnético para estudar a distribuição

de brilho e de polarização. Outros autores expandiram o modelo bidimensional para

um campo magnético dipolar e assimétrico para estudar o efeito no espectro (KLEIN;

TROTTET, 1984; LEE et al., 1994). Mais recentemente, Simões e Costa (2006) propu-

seram um modelo de dipolo tridimensional. Nele, as linhas de campo magnético são

um conjunto de arcos circulares com diferentes alturas, inclinações e azimutes. Cada
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arco é uma linha de campo magnético com intensidade em torno de 1.000 G na fo-

tosfera e 100 G no topo. Seus resultados mostraram que distribuições não uniformes

de brilho se relacionavam tanto às inomogeneidades do campo quanto à posição da

fonte projetada sobre o Sol. Em outro trabalho, Simões e Costa (2010) incorpora-

ram ao modelo a distribuição anisotrópica de ângulo de passo para os elétrons não

térmicos e verificaram que tanto a distribuição de brilho quanto a intensidade e o es-

pectro da radição produzida são afetadas. Esses trabalhos usam técnicas de forward

fit ou modelagem direta, ou seja, constroem modelos e os testam comparando às

observações. Como discutido por Fleishman et al. (2010) os esforços de modelagem

para explosões solares devem se focar nos seguintes aspectos:

• Modelos coronais pré-flare;

• Liberação de energia;

• Dinâmica do plasma;

• Preenchimento da garrafa magnética por elétrons acelerados;

• Transferência radiativa da radiação produzida por populações de elétrons

térmicos e não térmicos.

Este trabalho contempla os dois últimos itens para uma população de elétrons não

térmicos e adiciona v́ınculos observacionais ao campo magnético. As soluções do

campo magnético livre de forças utilizam como condições de contorno os magne-

togramas fotosféricos e determinam a geometria na coroa com a introdução de um

único parâmetro livre ao método, o parâmetro de campo livre de forças α.

O método desenvolvido obtém parâmetros da região emissora em microondas otimi-

zando a busca por meio de um método de otimização baseado em algoritmo genético

para calcular modelos de transferência radiativa. O modelo de emissão combina so-

luções do campo magnético livre de forças linear com distribuições de densidade e

energia que caracterizam os elétrons não térmicos. Ao comparar os resultados dos

modelos com as observações (espectros e imagens) elege-se o modelo que melhor

ajusta as observações. Este fornece os parâmetros do campo magnético e da popu-

lação de elétrons emissores.

Soluções para o campo magnético livre de forças tem sido utilizadas em diferentes

estudos sobre o campo magnético coronal, através da comparação visual das linhas
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de campo com observações em altas energias (raios-X moles ou ultravioleta). Outros

estudos de colaboradores que utilizaram a mesma implementação da solução de

campo magnético livre de forças linear são:

• Selhorst et al. (2008): desenvolveu um modelo de região ativa para repro-

duzir as observações em rádio através do cálculo da transferência radiativa

dos processos livre-livre e girorressonante;

• Silva (2013): desenvolveu algoritmos para o reconhecimento de padrões

em imagens em ultravioleta da coroa solar, identificando linhas de campo

magnético que podem ser comparadas às linhas da solução livre de forças;

• Nita et al. (2014): utilizam o mesmo código deste trabalho numa ferramenta

de modelagem da emissão microondas em explosões solares.

Essa implementação foi desenvolvida por J. E. R. Costa e utilizada em Pinto (2010).

Ela foi atualizada por T. S. N. Pinto para incluir dados de novos instrumentos

(PINTO; COSTA, 2010) e novas funcionalidades. A ferramenta de otimização utiliza

o algoritmo Pikaia (CHARBONNEAU, 1995) adaptado para o problema em questão.

Mais detalhes sobre essas ferramentas são apresentados no Caṕıtulo 3. A metodologia

foi aplicada a um evento, a explosão solar de 13 de Dezembro de 2006, que é descrita

no Caṕıtulo 4. Por fim, os resultados são apresentados no Caṕıtulo 5.
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2 CONCEITOS SOBRE EXPLOSÕES SOLARES

Registros da observação do Sol são tão antigos quanto os registros da observação

do céu noturno. Conjectura-se que monumentos antigos, tais como Stonehenge e a

mesa de pedra inca Intihuatana, foram projetados para marcar efemérides solares,

como o nascer e o por do Sol e da Lua, equinócios e solt́ıcios (UNESCO, 2014).

Em 32 A.C. civilizações da Ásia antiga observaram e registraram a presença das

manchas solares (YAU; STEPHENSON, 1988). Em 1610, com a invenção dos primeiros

telescópios, Thomas Harriot e Galileu Galilei iniciaram a observação e a investigação

sistemática das caracteŕısticas das manchas solares (THE GALILEO PROJECT, 1995).

Já na Idade Contemporânea astrônomos estudaram as manchas solares e estabele-

ceram a relação entre sua presença na superf́ıcie solar e a atividade solar. Em 1859,

enquanto observavam independentemente um grupo de manchas solares, Richard

Hodgson e Richard Carrington viram, em luz viśıvel, um aumento na luminosidade

solar; Hodgson (1859) descreveu o fenômeno comparando-o ao brilho de uma estrela

do tipo α Lyrae (de magnitude aparente máxima -0,02):

“Enquanto observava um grupo de manchas solares no dia 1◦ de Setem-
bro, fui subitamente surpreendido pela aparição de uma estrela de luz
muito brilhante, muito mais brilhante que a superf́ıcie do Sol, ofuscante
para o olho desprotegido (...) os raios se estenderam em todas as dire-
ções; e o centro pode ser comparado ao brilho ofuscante de uma estrela
α Lyrae quando vista num telescópio grande de ganho baixo.” (tradução
livre)

Carrington (1859) registrou sua impressão estabelecendo uma relação entre a mancha

solar e o novo fenômeno:

“A impressão deixada em mim é que o fenômeno ocorreu a uma elevação
consideravelmente acima da superf́ıcie geral do Sol, e, concordantemente,
ao mesmo tempo acima e sobre o grande grupo no qual o vi projetado.”
(tradução livre)

No ińıcio dos anos 1900, as observações espectroscópicas de George E. Hale e cola-

boradores auxiliaram a compreender o caráter magnético das manchas solares. Ao

observar linhas de absorção e notar a presença de dubletos e tripletos (HALE, 1908a),

atribúıram esse fenômeno ao recém descoberto efeito Zeeman (HALE, 1908b) e es-

timaram a intensidade do campo magnético nas manchas solares em até 2.900 G.

Eles também observaram os ciclos de aparecimento de manchas e que em cada um

deles a ordem das polaridades magnéticas à frente e atrás na passagem sobre o disco
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solar se invertia. Essas conclusões emṕıricas sobre o comportamento magnético das

manchas solares são conhecidas como Lei de Hale (HALE, 1924).

A partir da metade do século XX, a radioastronomia e as observações em altas

energias confirmaram a hipótese de Carrington. Historicamente, as oito missões OSO

entre os anos 60 e 70 realizaram as primeiras observações solares em raios-X e raios-

γ, produzindo imagens como a emblemática Figura 2.1. Ela mostra como a coroa

solar é inomogênea, e como ela se extende acima e além da fotosfera. Mostra ainda

que a atividade solar está associada às regiões ativas.

Figura 2.1 - A coroa solar visto pelo telescópio de raios-X moles do Yohkoh em 1◦ de
Fevereiro de 1992.

Fonte: Ogawara et al. (1991)

Essas observações ajudaram a estabeleer a relação entre as manchas e a atividade

solar. O número de manchas é registrado por observatórios como o Observatório

Real de Greenwich (http://solarscience.msfc.nasa.gov/greenwch.shtml). A

contagem de manchas é um dos indicadores da atividade, através do Solar Sunspot

Number (SSN). A partir dessa contagem pode-se inferir a periodicidade do ciclo

solar, de aproximadamente 11 anos, como pode ser visto na Figura 2.2. Indicadores

da atividade coronal incluem raios-X moles e a rádio emissão em 10,7 cm. Este

último é um indicador que mede a contribuição da emissão cont́ınua e dos eventos
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transientes de todas as manchas (SHIBASAKI et al., 2011).

Figura 2.2 - Indicador de atividade solar: número de manchas solares desde 1992.

Fonte: EMBRACE/INPE (2011)

2.1 EXPLOSÕES SOLARES EM MICROONDAS

A emissão solar na janela rádio é importante pois o plasma coronal tem caracte-

ŕısticas f́ısicas que fazem com que as frequências de plasma νp e de girorresonância

νB sejam tais que νp, νB . 1010 Hz. Ou seja, tanto essas frequências caracteŕısti-

cas quanto seus harmônicos estão nessa janela do espectro eletromagnético (DULK,

1985).

Durante explosões solares, processos de interação part́ıcula-part́ıcula ou part́ıcula-

campo são ativados. Diversos artigos de revisão tratam desses processos em detalhes,

discutindo seus prinćıpios f́ısicos e caracteŕısticas observacionais (DULK, 1985; BAS-

TIAN et al., 1998; BENZ, 2008; NINDOS et al., 2008).

Em microondas, o processo mais relevante é a interação dos elétrons com o campo

magnético. Para os elétrons tem energias não relativ́ısticas, ou seja, quando γ . 1, a

interação é ciclotrônica. O espectro de emissão se concentra principalmente em torno

da frequência de giroressonância. Para elétrons são quase relativ́ısticos (1 . γ . 5 ou

algumas dezenas de quiloeletronvolts até megaeletronvolts) a interação é chamada

girossincrotrônica.

O espectro de emissão girossincrotrônico tem a forma de ‘U’ invertido com pico entre

5 e 10 GHz, mas que pode se iniciar em 3 GHz e se estender até o milimétrico e

além (BASTIAN et al., 1998). A frequência de pico do espectro é fortemente influenci-

ada pelo campo magnético (intensidade e direção) mas também pelas propriedades
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dos elétrons não térmicos. A frequência de pico define duas regiões no espectro. À

esquerda da frequência de pico, na região das frequências menores, a emissão é opti-

camente espessa. À direita da frequência de pico, na região de frequências maiores,

a emissão é opticamente fina. Como essa emissão é senśıvel ao campo magnético,

é uma importante fonte de informação sobre o ambiente na região ativa, principal-

mente quanto às caracteŕısticas geométricas.

Observações espacialmente resolvidas da região emissora em microondas frequente-

mente mostram estruturas com a forma de arcos. Em geral, observa-se fontes exten-

didas nas frequências mais baixas e fontes compactas nas frequências altas. Essas

regiões compactas são associadas aos pés dos arcos magnéticos, enquanto as fontes

extendidas são associadas às acima das primeiras e mais próximas ao topo dos arcos

magnéticos. De maneira geral, pode-se dizer que o tamanho das fontes decresce com

a frequência (BASTIAN et al., 1998). Esse padrão de emissão foi estudado por diversos

autores que desenvolveram modelos para reproduzir as fontes emissoras.

O modelo do arco composto por dois solenóides consegue reproduzir alguns resulta-

dos observacionais (BASTIAN et al., 1998).

Figura 2.3 - Modelo de campo magnético com solenóides para emissão girossincrotrônica
de explosões solares. Em (a) o modelo de campo, em (b) o espectro em dife-
rentes regiões da fonte e abaixo as imagens do modelo por frequência.

Fonte: Bastian et al. (1998)
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Cada solenóide tem intensidade magnética diferente na fotosfera e é homogenea-

mente preenchido com elétrons. A distribuição de energia segue uma lei de potência

simples. Nesse modelo o tamanho da fonte emissora decresce com a frequência, ou

seja, em baixas frequências a região emissora é maior e espalhada, enquanto que

nas altas frequências existem duas regiões emissoras compactas associadas aos ‘pés’

do arco magnético (veja a Figura 2.3). A variação no tamanho da fonte deve-se às

inomogeneidades na densidade eletrônica e no campo magnético, que é mais concen-

trado nos pés do que no topo. A emissão dos pés ocorre em altas frequências, e é

caracteŕıstica de um meio opticamente fino. Já a emissão entre os pés, associada à

extensão do arco magnético, é aquela de um meio opticamente espesso e ocorre em

baixas frequências.

Em Simões e Costa (2006) um modelo altamente inomogêneo em sua geometria

e em intensidade foi usado para calcular a emissão girossincrotrônica de explosões

solares. Os resultados mostraram não somente a variação do tamanho da fonte como

também inomogeneidades na distribuição de brilho (veja a Figura 2.4) que não eram

observadas em modelos anteriores.

Figura 2.4 - Mapas de distribuição de brilho da emissão girossincrotrônica de explosões
solares para um modelo de campo magnético inomogêneo. Os mapas foram
calculados em 3 GHz (acima) e 10 GHz (abaixo).

Fonte: Simões e Costa (2006)
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2.2 CAMPO MAGNÉTICO LIVRE DE FORÇAS

Essa seção é baseada na Seção 2.2 de Pinto (2010) e trata do formalismo do modelo

de campo magnético livre de forças.

Campos eletromagnéticos clássicos são descritos pelas equações de Maxwell. O

campo magnético B(r, t) é descrito pela Lei de Ampère e pela Lei de Gauss para o

magnetismo (r é um vetor num sistema cartesiano e t é a coordenada temporal):

∇×B(r, t) =
4π

c
J(r, t) +

1

c

∂D(r, t)

∂t
(2.1)

∇ ·B(r, t) = 0 (2.2)

Se num meio o campo B(r, t) é estacionário, o termo com a derivada da corrente

de deslocamento é nulo e, nessa situação, para conhecer o campo magnético bas-

taria conhecer a distribuição de densidade de correntes J(r, t). Como não existem

métodos observacionais para medir a distribuição de correntes na coroa solar, outras

alternativas ou aproximações a essa formulação foram desenvolvidas.

A primeira aproximação é considerar que não há distribuição de correntes. O pro-

blema de determinar o campo B(r, t) torna-se um problema de contorno para o

potencial escalar magnético φ:

J(r, t) = 0⇒ ∇×B(r, t) = 0⇒ B(r, t) = −∇φ(r, t) (2.3)

Substituindo esta última na equação 2.2:

∇2φ(r, t) = 0 (2.4)

Esta é a equação de Laplace para o potencial escalar magnético e tem solução exata

em termos de harmônicos esféricos (ALTSCHULER et al., 1977). A reconstrução do

campo na atmosfera solar, ou seja, a extrapolação do campo, é feita aplicando-se

condições de contorno adequadas, por exemplo a componente longitudinal do campo
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magnético na fotosfera. Um resultado desse tipo de reconstrução pode ser visto na

Figura 2.5.

Figura 2.5 - Imagem do AIA/SDO em 171 Å com linhas de extrapolação do campo coronal
em 23 de Dezembro de 2014.

Fonte: Nasa (2010)

Esta aproximação do campo magnético solar para um campo potencial é a configu-

ração de menor energia e não é adequada para as regiões ativas, por exemplo, onde

se espera existir energia magnética excedente armazenada. Uma outra formulação

parte de condições f́ısicas da coroa solar para determinar a solução. Como ela é cons-

titúıda por um plasma tênue e altamente ionizado com temperaturas da ordem de

106 K, pode-se dizer que é aproximadamente um condutor ideal. Ou seja, as forças

magnéticas dominam o movimento das part́ıculas e o parâmetro de plasma β, que

define a relação entre as pressões de plasma e magnética é tal que β � 1. Ou seja,

na coroa solar a pressão magnética supera a pressão de plasma.

Para um elemento de massa ρ desse ambiente a equação de Euler para o movimento

de um fluido descreve o movimento:

ρ(r, t)
dv(r, t)

dt
= ∇P (r, t) + J(r, t)×B(r, t)− ρ∇Ψ(r, t) (2.5)
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Onde v(r, t) é sua velocidade, P (r, t) é a pressão cinética do plasma e Ψ(r, t) é

o potencial gravitacional. Os termos da pressão cinética e gravitacional não são

comparáveis à pressão magnética e, considerando ainda que o plasma está em regime

estacionário, obtém-se a seguinte condição:

J(r, t)×B(r, t) = 0

∴ J(r, t) ‖ B(r, t)
(2.6)

Ou seja, a força de Lorentz é identicamente nula. Essa condição é a condição de

campo livre de forças (LÜST; SCHLÜTER, 1954), e é equivalente a distribuições de

correntes paralelas ao campo em todo o espaço. Voltando à Lei de Àmpere sem

corrente de deslocamento e à equação 2.6, obtém-se a equação que caracteriza os

campos magnéticos livres de forças:

∇×B(r, t) = α(r)B(r, t) (2.7)

Onde α(r) é tal que:

α(r) =
∇×B(r, t)

B(r, t)

α(r) = 4π
J(r, t)

B(r, t)

(2.8)

Aplicando o divergente a esta última equação, o primeiro termo se anula pois o

divergente do rotacional de uma função é nulo e pelo termo da Lei de Gauss para o

magnetismo (a dependência das funções fica impĺıcita a partir deste ponto):

∇ · (∇×B) = ∇ · (αB)

α∇ ·B + B · ∇α = 0

B · ∇α = 0

(2.9)

Para que a última seja verdadeira, temos que B = 0 ou ∇α = 0. Conclui-se que

a função de correntes α não varia ao longo de um caminho, ou seja, a densidade

de corrente ao longo de uma linha de campo magnético é constante. O conjunto de

equações:
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∇×B = αB

B · ∇α = 0

∇ ·B = 0

(2.10)

Descreve as propriedades fundamentais dos campo livres de forças (SAKURAI, 1989):

o alinhamento das correntes com os campos, a propagação de α como uma constante

ao longo de cada linha de campo e o fato de que campos magnéticos não convergem

para monopólos. A função α introduz um efeito topológico que não está presente no

campo potencial: a torção das linhas de campo.

Se ao invés do divergente toma-se o rotacional da primeira das equações 2.9:

∇× (∇×B) = ∇× (αB)

∇× (∇×B) = α(∇×B) +∇α×B

∇× (∇×B) = α2B +∇α×B

∇× (∇×B) = ∇(∇ ·B)−∇2B

∇× (∇×B) = −∇2B

(2.11)

Obtém-se o seguinte sistema de equações diferenciais:

∇2B + α2B = B×∇α
B · ∇α = 0

∇ ·B = 0

(2.12)

Cuja solução representa um campo magnético livre de forças da coroa solar. Esse

sistema de equações acopladas para B e α é um sistema de equações diferenciais não

linear de segunda ordem. O termo de segunda ordem em B ocorre no Laplaciano do

campo magnético e a não linearidade ocorre devido ao acoplamento das funções α e

B.

Numa primeira aproximação à solução desse sistema, admite-se que a função α é

uma constante. Isso significa que, além de ser constante ao longo de cada linha,

α tem o mesmo valor em todas as linhas de campo magnético. Com α constante

∇α = 0, portanto o sistema de equações 2.10 se reduz a:
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∇2B + α2B = 0

∇ ·B = 0
(2.13)

Aplicando o rotacional à equação 2.7:

∇× (∇×B) = ∇× αB

∇(∇ ·B)−∇2B = α∇×B

−∇2B = α∇×B

−∇2B = α2B

(2.14)

A equação diferencial resultante é uma equação de Helmholtz, cuja solução pelo

método da transformada de Fourier foi obtida por Nakagawa e Raadu (1972):

Bx =
∑

k 6=0

i

k2
[αky − kx(k2 − α2)1/2] Bk exp[ik · r− (k2 − α2)z/2]

By =
∑

k 6=0

−i
k2

[αkx + ky(k
2 − α2)1/2] Bk exp[ik · r− (k2 − α2)z/2]

Bz =
∑

k 6=0 Bk exp[ik · r− (k2 − α2)z/2]

(2.15)

Onde k = kxx̂ + kyŷ e Bk são coeficientes de Fourier relacionados ao campo lon-

gitudinal observado. A constante α indica a torção das linhas de campo tanto em

direção quanto em intensidade. Valores positivos / negativos indicam torção no sen-

tido anti-horário / horário e quanto maior o seu valor absoluto, maior é a torção das

linhas.

A energia magnética EM do volume extrapolado é dada por:

EM =
A

64π

∑
k 6=0

BkB
∗
k

(k2 − α2)1/2
(2.16)

Onde A é a área superficial e B∗k é o complexo conjugado dos coeficientes de Fourier

no domı́nio. Para α = 0 o campo é o potencial e fica claro a partir da equação 2.16

que este é o estado de menor energia. Para um dado valor de k, diferentes valores de

α representam diferentes graus de complexidade do campo magnético. Isso mostra

que ambientes mais complexos (mais retorcidos) contém mais energia.

Das equações 2.8 com a aplicação do Teorema de Stokes, segue que são condições
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necessárias para que um campo magnético seja livre de forças (LOW, 1985) que as

componentes da Força de Lorentz Fx � F0, Fy � F0 e Fz � F0, onde Fx, Fy e Fz:

Fx =
1

4π

∫
z=0

BxBy dx dy

Fy =
1

4π

∫
z=0

ByBz dx dy

Fz =
1

4π

∫
z=0

(B2
z −B2

x −B2
y) dx dy

F0 =
1

8π

∫
z=0

(B2
x +B2

y +B2
z ) dx dy

(2.17)

Embora essas não sejam as condições suficientes para garantir que o modelo de

campo livre de forças seja válido desde a fotosfera, elas garantem que as forças

magnéticas são suficientemente intensas em comparação a outras forças. Metcalf

et al. (1995) estudaram o campo magnético cromosférico e, calculando a força de

Lorentz na fotosfera e baixa cromosfera, conclúıram que o campo magnético torna-se

livre de forças acima de 400 km da fotosfera. Essa escala de altura está inclúıda num

único pixel do MDI, mas é comparável à escala do HMI.

Existem diversos métodos de solução anaĺıticos ou numéricos para as equações 2.12:

• Séries de Fourier: Nakagawa e Raadu (1972), Alissandrakis (1981), Gary

(1989), Démoulin et al. (1997)

• Funções de Green: Chiu e Hilton (1977), Seehafer (1978), Semel (1988)

• Harmônicos esféricos: Altschuler e Newkirk (1969)

• Soma das fontes discretas: Lothian e Browning (1995)

• Soma dos termos MHD: Low (1985), Low (1991)

• Integração de elementos de contorno: Yan (1995)

Para tratar do problema do campo magnético não linear, existem métodos numéricos

desenvolvidos por diferentes autores:

• Integração vertical: Wu et al. (1990), Cuperman et al. (1990), Amari et al.

(1997)
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• Elementos finitos: Sakurai (1979)

• Potencial de Euler: Uchida (1997)

• Magneto-friccional: Yang et al. (1986), Porter et al. (1992),

• Método de Grad-Rubin: Grad e Rubin (1958), Aly (1989)

• Métodos evolutivos: Roumeliotis (1996), Wheatland et al. (2000)

• Método de otimização: Wiegelmann (2004), Wiegelmann et al. (2006)

Soluções não lineares foram comparadas em quatro trabalhos (SCHRIJVER et al., 2006;

METCALF et al., 2008; SCHRIJVER et al., 2008; De ROSA et al., 2009) que avaliaram

suas convergências e performances. Em geral os métodos produziram linhas compa-

ráveis aos arcos coronais, mas houve grande variedade de geometrias das linhas de

campo, energias totais e distribuição da função α(r). Verificou-se que houve grande

dependência dos métodos com os dados, seja devido a caracteŕısticas da região ativa

ou do ńıvel de pré processamento aplicado ao magnetograma. No momento atual,

é consenso que não há método de solução único e que uma dada solução deve ser

comparada às observações de arcos coronais para ser validada.
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3 DESCRIÇÃO DA METODOLOGIA

Neste caṕıtulo é feita a apresentação dos componentes do método que foi desenvol-

vido: a ferramenta de extrapolação do campo magnético livre de forças linear e a

implementação do método de otimização para modelos de transferência radiativa em

microondas.

3.1 EXTRAPOLAÇÃO DO CAMPO MAGNÉTICO LIVRE DE FOR-

ÇAS

O código de extrapolação do campo magnético livre de forças é baseado na solu-

ção de Nakagawa e Raadu (1972), apresentada no caṕıtulo 2.2. Esse programa1 é

um conjunto de rotinas escritas em IDL que lêem magnetogramas no formato fits,

calculam a solução sobre uma seção desse magnetograma, calculam as coordenadas

das linhas de campo magnético, exibem essas informações de forma gráfica e salvam

os cálculos em arquivos do tipo xdr (eXternal Data Representation). A Figura 3.1

mostra um diagrama da sua estrutura.

Figura 3.1 - Estrutura do programa w mag: linhas cheias representam rotinas, linhas tra-
cejadas são entrada ou sáıda de informação e negrito são os nomes das rotinas
principais.

O programa está preparado para ler magnetogramas longitudinais do MDI/SoHO,

SOT-SP/Hinode e HMI/SDO. Após a leitura dos dados, a seleção de uma região

quadrada define o domı́nio da solução: 0 ≤ x ≤ Lx; 0 ≤ y ≤ Ly; 0 ≤ z ≤ ∞,

1Informações adicionais sobre o programa podem ser encontradas no Apêndice C
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Lx = Ly = 2n pixels, n ∈ N.

Neste domı́nio deve-se garantir as seguintes condições de contorno (SEEHAFER,

1978):

• Em z = 0 a solução deve reproduzir o magnetograma: Bz(x, y, 0) = f(x, y),

onde f é o magnetograma no domı́nio [Lx, Ly];

• A solução deve ser nula nas bordas do domı́nio: Bz(0, y, z) = Bz(Lx, y, z) ≡
0 e Bz(x, 0, z) = Bz(x, Ly, z) ≡ 0;

• A solução deve ser periódica: Bz(−x, y, 0) = −Bz(x, y, 0) e Bz(x−, y, 0) =

−Bz(x, y, 0).

• Para z →∞, Bz → 0.

Para isso, duplica-se o domı́nio de modo que seja [2Lx, 2Ly] por espelha-

mento horizontal. Uma condição adicional para a validade da solução é que

o fluxo magnético longitudinal total seja aproximadamente nulo no domı́nio

(
∑

x=0,Lx

∑
y=0,Ly

Bz(x, y, 0) ≈ 0). Isso é usualmente garantido se Lx e Ly são sufi-

cientemente grandes para incluir toda a região ativa. O programa w mag procura

automaticamente por domı́nios deslocados de até 10 pixels da seleção original do

usuário e mostra a soma de Bz(x, y, 0), permitindo escolher algum desses outros

domı́nios.

O parâmetro α é uma informação a ser fornecida ao programa. Ele parametrizado

como um valor entre -1 e 1 que representa o coseno do ângulo de torção das linhas de

campo em relação ao campo potencial. Valores positivos ou negativos representam

torções nos sentidos horário ou anti-horário, respectivamente. Conforme a equação

2.7, a solução do campo livre de forças utiliza a transformada de Fourier para obter

os coeficientes Bk; na implementação utilizou-se a transformada rápida de Fourier.

Cada componente do vetor campo magnético é calculada a partir da fotosfera (z = 0)

até z = 2n pixels.

As dimensões f́ısicas envolvidas dependem da resolução dos magnetogramas. A tabela

3.1 mostra a resolução dos instrumentos em segundos de arco por pixel, o equivalente

em cm por pixel e a máxima torção.
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Tabela 3.1 - Dimensões de acordo com a resolução do magnetograma

Instrumento arcsec / pixel cm / pixel α = ±1 (cm−1)
MDI/SoHO 1,98561 1,44011 ×108 ± 6,94391 ×10−9

HMI/SDO 0,60000 4,35163 ×107 ± 4,34951 ×10−8

SOT-SP/Hinode 0,31700 2,29911 ×107 ± 2,29799 ×10−8

A Figura 3.2 mostra dois exemplos de soluções calculadas com o w mag para a

região ativa AR 10486. Nas duas soluções as linhas de campo magnético conectam

a polaridade positiva (em vermelho) a regiões negativas em seu entorno. Na solução

potencial (α = 0) essas conexões partem próximas ao centro da polaridade positiva

em regiões de até 2.000 G e formam linhas de até 8,1 ×109 cm. Na solução linear

com α = 6, 94391×10−10 cm−1 as conexões são mais próximas à borda, em locais na

fotosfera em torno de 1.050 G e formam arcos com alturas máximas de 4,9 ×109 cm.

Essas duas soluções ilustram os principais efeitos topológicos do parâmetro α: quanto

maior o módulo do parâmetro menor a altura máxima das linhas na coroa e, na

fotosfera, as conectividades podem ser alteradas. Já em relação à energia magnética

total o efeito é inverso: quanto maior o módulo do parâmetro, maior a energia total

no domı́nio; as energias totais nessas soluções foram de 2,03 ×1030 erg (potencial) e

4,49 ×1030 erg (linear).

Figura 3.2 - Soluções do campo magnético livre de forças calculadas com o w mag: à es-
querda, a solução potencial e à direita, a solução linear.
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3.2 MÉTODO FORWARD FITTING: APLICAÇÃO SOLAR DO PI-

KAIA

3.2.1 PIKAIA

O Pikaia é um método de otimização baseado em algoritmo genético desenvolvido

por Charbonneau (1995), originalmente escrito em FORTRAN 77 e posteriormente

adaptado para IDL e disponibilizado online (NCAR/UCAR - HAO, 2014). O Pikaia

tem sido utilizado em problemas astrof́ısicos desde os anos 1.990, provando-se efetivo

quando há um grande número de parâmetros livres a serem determinados.

Na Divisão de Astrof́ısica do INPE o Pikaia foi utilizado com sucesso em cenários

variados: Tello e Jablonski (2010) o utilizaram em conjunto com o método simplex-

Downhill para ajustar a curva de luz da binária eclipsante BUL-SC16 335 e deter-

minar os parâmetros do sistema. Já Costa e Rodrigues (2009) e Silva et al. (2013)

desenvolveram o CYCLOPS, uma ferramente de modelagem tridimensional para va-

riáveis catacĺısmicas do tipo polares que ajusta curvas de luz no viśıvel e em raios-X

para deduzir os parâmetros f́ısicos e geométricos dos componentes do sistema e dos

eclipses que lá ocorrem.

O aspecto genético do Pikaia deve-se à ideia de que os problemas computacionais

podem ser resolvidos pela mimetização do processo de seleção natural darwiniana.

Simplificadamente, na evolução biológica combinações diferentes de DNA criam in-

div́ıduos únicos e o número de combinações garante a variedade de indiv́ıduos. No

entanto, somente alguns dos indiv́ıduos irão se reproduzir e sobreviver, num processo

de seleção e perpetuação de caracteŕısticas desejáveis ao longo do tempo.

Do ponto de vista computacional, um indiv́ıduo é um modelo, seus parâmetros são

seu material genético e a seleção natural é uma regra que mede a qualidade dos mo-

delos. A regra de seleção é uma função que será maximizada pelo Pikaia. A produção

das gerações envolve mecanismos que reproduzem o mecanismo da evolução dos in-

div́ıduos. Para a primeira geração, como não há informação a priori sobre o espaço

de parâmetros, ocorre um sorteio aleatório para evitar viés na amostragem. As ge-

rações seguintes são produzidas por operações sobre a geração anterior, que também

podem ser comparadas a processos genéticos: cruzamento, seleção ou mutação. No

cruzamento, partes da estrutura (bits) dos genes de dois indiv́ıduos (modelo) são

trocadas entre si; na seleção, essas partes são preservadas e inseridas em um novo
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indiv́ıduo da próxima geração; na mutação, são aleatoriamente modificadas para

gerar um novo indiv́ıduo.

O número de indiv́ıduos em uma geração, o número de gerações, a taxa por tipo

de processo evolutivo, a quantidade de genes que serão trocados, preservados ou

modificados e as taxas desses processos são parâmetros definidos pelo usuário do

programa. O módulo genético segue o seguinte algoritmo:

a) Produção da primeira geração (sorteio aleatório com 100 combinações de

parâmetros);

b) Cálculo dos modelos de transferência radiativa (100 repetições correspon-

dentes aos 100 modelos);

c) Avaliação da regra de seleção sobre a primeira geração (χ2 entre espectros

e imagens observados e de modelos);

d) Seleção dos indiv́ıduos mais adaptados (menores χ2);

e) Produção de uma nova população;

f) Avaliação da regra de seleção sobre a nova população;

g) Repetição a partir de d) por 20 gerações.

Na aplicação para o modelo de explosão solar em microondas,chamado pikaia mag -

fit.pro, a função a ser maximizada é o inverso do χ2, minimizando a diferença entre

os espectro e as imagens observacionais e teóricos. O funcionamento dessa implemen-

tação e sua integração com o módulo de cálculo das soluções do campo magnético

livre de forças está esquematizado na Figura 3.3. Os parâmetros dos modelos são

definidos em intervalos no espaço de parâmetros para restringir a busca. A decisão

sobre o parâmetro α é feita externamente ao Pikaia: para cada valor de α que se

deseja testar um Pikaia deve ser lançado. Os parâmetros internos ao Pikaia são: uma

linha âncora L e um raio dl em torno do ápex dessa linha, os ı́ndices δ = [δ1, δ2]

da lei de potência que rege a distribuição em energia dos elétrons, a densidade ini-

cial de elétrons ne, os parâmetros da distribuição espacial de elétrons p = [p1, p2], a

temperatura do plasma T e a densidade np. Os intervalos de busca dos parâmetros

estão definidos na Tabela 3.2.
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Tabela 3.2 - Parâmetros do Pikaia

Śımbolo Valor mı́nimo Valor máximo Unidade
L 1 Total de linhas
dl 1 10 pixels
δ1, δ2 1, 1 5, 5
ne 106 108 cm−3

p1, p2 0,02; 0,3 2,00; 1,7
T 106 107,5 K
np 108 1012 cm−3

Conforme ilustrado no esquema da Figura 3.3, a rotina seleciona linhas.pro utiliza L

e dl para selecionar todas as linhas cujos ápex estão distante do ápex de L até uma

distância dl. Isso define o cubo de dados Bmag do campo magnético com o qual se

calcula um cubo de mesma dimensão com as direções do campo em cada ponto do

espaço, contendo o ângulo entre o campo e a linha de visada. Os demais parâmetros

f́ısicos são sorteados e evolúıdos dentro dos intervalos definidos na tabela anterior.

Os parâmetros do modelo a serem ajustados são:

• Parâmetro livre de forças α;

• Conjunto de linhas de campo magnético: L, dl;

• Parâmetros do plasma: np e T ;

• Propriedades dos elétrons não térmicos: δ, ne e p.

3.2.2 PROPRIEDADES DOS ELÉTRONS E DEFINIÇÕES DE AT-

MOSFERA

Como apresentado no Caṕıtulo 2, a população de elétrons responsáveis pela emissão

girossincrotrônica em microondas é caracterizada por uma distribuição não térmica

em energia, e por distribuições não homogêneas no espaço.

A distribuição em energia é uma função u(E) do tipo lei de potência:

u(E) = K
∫ E2

E1
E−δ dE (3.1)

Na equação 3.1 K é uma constante de normalização. O ı́ndice δ pode ser um vetor
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Figura 3.3 - Estrutura do programa pikaia mag fit: linhas cheias representam rotinas, li-
nhas tracejadas são entrada ou sáıda de informação, em negrito os nomes das
rotinas e em vermelho os parâmetros de ajuste.

de ı́ndices caso o intervalo de energia seja separado em intervalos menores. Foram

utilizadas leis de potência simples, com um único ı́ndice δ e E = [E1, E2] ou dupla,

com δ = [δ1, δ2] e E = [E1, E2, E3] . O intervalo de energia é entre 10 keV a 5 MeV

e o break ocorre em 30 keV.

A distribuição espacial é uma função emṕırica que simula concentrações de elétrons

mais próximas aos pés ou ao topo dos arcos magéticos, ou uma distribuição ho-

mogênea. Os parâmetros da distribuição espacial são [p1, p2] e eles determinam a

concentração assimétric entre as duas polaridades (p1) e os diferentes tipos de con-

centrção em altura (p2). Alguns dos tipos de distribuições podem ser vistas na Figura

3.4.

As propriedades do plasma ambiente são temperatura T e a densidade de plasma

np. A temperatura é constante no ambiente e a função de distribuição de densidade

Np é tal que Np = np · exp−z/H, onde H é a escala de altura caracteŕıstica. Ou

seja, é um função que simula uma estrutura de atmosfera cuja densidade aumenta

em direção à fotosfera.

3.2.3 MODELO DE TRANSFERÊNCIA RADIATIVA

Para a emissão girossincrotrônica em explosões solares, num plasma com baixa taxa

de colisões, a emissão de radição depende das emissividades dos elétrons obtidas por

Ramaty (1969) e implementadas por (SIMÕES, 2005).
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Figura 3.4 - Distribuições espaciais de elétrons não térmicos. As distribuições footpoint
assimétricas são as curvas azuis; as distribuições looptop simétricas e assimé-
tricas são as curvas vermelhas e uma distribuição homogênea e simétrica é a
curva verde.

O cálculo do campo magnético no w mag discretiza o espaço tridimensional; cada

elemento de volume é um voxels e, por definição, tem geometria cúbica. Eles são

também o menor elemento de volume, neles deve-se determinar a quantidade de

radição absorvida e reemitida.

Como nesse ambiente o ı́ndice de refração nas frequências de interesse, a saber,

ν > 3, 75 GHz, é próximo da unidade, a refração de ondas pode ser ignorada.

A solução da equação de transferência radiativa para um meio homogêneo e sem

refração, que calcula a quantidade de radiação por frequência ν sendo absorvida e

reemitida (Iν) é:

Iν =
jν
κν

[1− exp(−κν r)] + I0 exp(−κν r) (3.2)

Onde I0 é a radiação entrando no voxel, jν e κν são os coeficientes de emissão

e absorção. A distância r tornou-se uma quantidade discretizada proporcional ao

tamanho do voxel e z = 1, 2, 3, 4, ... 6 2n.

Iz+1
ν =

jz+1
ν

κz+1
ν

[
1− exp (−κz+1

ν · r)
]

+ Izν exp (−κz+1
ν · r), (3.3)
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A Figura 3.5 ilustra esse procedimento.

Figura 3.5 - Procedimento de transferência radiativa.

Fonte: Simões (2005)

Foram desenvolvidas duas rotinas para o cálculo da transferência radiativa com o

campo magnético livre de forças:

• transfer 2d sol: programa em IDL que lê o vetor campo magnético extra-

polado (obtido do w mag), calcula a intensidade magnética e o ângulo com

a linha de visada e calcula os coeficientes de emissão e absorção;

• gyro trans sol: calcula a transferência radiativa de acordo com a equação

3.3; as frequências de cálculo são 3,75 GHz, 9,4 GHz, 17 GHz e 35 GHz.

Essas duas rotinas retornam distribuições de brilho bidimensionais separadas nos

modos ordinário e extraordinário. Para uma descrição completa e detalhada do pro-

cedimento de transferência radiativa em microondas deve-se consultar Simões (2005).
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4 DESCRIÇÃO DO EVENTO SOL2006-12-13T02:21

Em 6 de Dezembro de 2006 a região ativa AR 10930 surgiu no lado viśıvel do disco

solar na coordenada heliográfica S06E58. Como 2006 foi um ano de baixa atividade

solar, a sequência de eventos nessa região ativa foi dedicadamente observada por

diferentes instrumentos. Até o dia 18 de Dezembro de 2006 foram observados mais

de 30 eventos classes GOES C, M e X 1. Também foram observadas duas ejeções de

massa coronal (CME) (LIU et al., 2008) e emissão de part́ıculas energéticas (ABBASI

et al., 2008).

No dia 13 de Dezembro a região ativa localizava-se na coordenada S06W35 quando

um evento X3,4 ocorreu durante o dia no Japão e foi observado pelo radioheliógrafo

(NoRH) e pelo rádio polaŕımetro (NoRP) de Nobeyama. As observações do NoRP

mostraram perfis temporais complexos formados por diversos picos durante o evento.

A Figura 4.1 compara os perfis em raios-X moles do GOES e em microondas nas

frequências de 17 GHz e 35 GHz. As informações GOES mostram que o evento

iniciou-se às 02:13:20 UT e o pico ocorreu em torno de 02:40:00 UT. Porém, em

microondas, a fase impulsiva apresentou dois picos de emissão excedendo 10.000

SFU e a do decaimento apresentou vários picos menos intensos, mas superiores

a 1.000 SFU. O trabalho de Ning (2008) identificou 15 desses picos. Devido a esse

padrão complexo, foram definidos alguns intervalos de tempo de referência, conforme

indicado na Tabela 4.1.

Tabela 4.1 - Fases do evento SOL2006-12-13T02:21

# Fase Ińıcio (UT) Máximo (UT) Imagem (UT)
1 Ińıcio 02:23:00 02:23:00
2 Primeiro pico 02:24:50 02:25:20 02:25:50
3 Entre picos 02:26:00 02:26:10
4 Segundo pico 02:28:30 02:29:00 02:29:40
5 Fim 03:15:00

As curvas de luz nas sete frequências do NoRP podem ser consultadas no Apêndice

B. Espectros de emissão foram obtidos com tempo de integração de 10s e podem ser

vistos na Figura 4.2. A emissão nas frequências de 1 GHz e 2 GHz apresentou perfil

1Veja no Apêndice B informações adicionais ao evento; informações sobre os instrumentos e o
tratamento dos dados encontram-se no Apêndice A.
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Figura 4.1 - Perfis temporais em raios-X moles do GOES e do NoRP em 17 GHz (curva
amarela) e 35 GHz (curva vermelha); as linhas verticais tracejadas indicam
os instantes de máximo da Tabela 4.1.

temporal similar entre si mas diferente das outras frequências e também excedeu a

emissão das demais frequências em uma ordem de magnitude. Wang et al. (2008)

observaram picos intensos a partir de 02:23 UT apresentando o padrão de zebra

no intervalo entre 2,6 GHz e 3,8 GHz. Esse padrão não é caracteŕıstico da emissão

girossincrotrônica e normalmente é associado a outros mecanismos de emissão. Dessa

maneira, essas frequências não foram inclúıdas no espectro. No intervalo 3,75 GHz

a 80 GHz os perfis temporais apresentaram comportamentos correlacionados. Os

espectros de emissão da Figura 4.2 foram obtidos com tempo de integração de 10 s

em torno dos instantes #2 e #4 ou a partir do ińıcio para os instantes #1, #3 e #5.

O ı́ndice espectral de fótons αNoRP foi calculado a partir da inclinação do espectro

com duas frequências, 17 GHz e 35 GHz, segundo a expressão:

αNoRP =
log(F35/F17)

log(35/17)

Onde F17 e F35 são os fluxos em SFU nas respectivas frequências. Num espectro

girossincrotrônico padrão, αNoRP < 0 indica que τ � 1, ou seja, a emissão é op-

ticamente fina nessas frequências. Considerando os valores de αNoRP obtidos, nos

instantes #1, #3 e #4 a emissão é opticamente fina mas no instante #2 τ > 1,
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indicando que nesse instante a emissão em 35 GHz foi superior àquela em 17 GHz.

Figura 4.2 - Espectro NoRP para cada fase do evento com os respectivos ı́ndices espectrais
αNoRP indicados.

As observações do NoRH para este evento sofreram de problemas de apontamento e

calibração durante os dois picos do evento, devido às grandes intensidades observa-

das. Para superar essas dificuldades foram utilizadas imagens próximas aos máximos

dos picos, conforme indicado na última coluna da Tabela 4.1. Ainda assim, optou-se

por utilizar informação espectral obtida do NoRP e utilizar apenas a informação

geométrica do NoRH no método de análise.

Durante o primeiro pico, a temperatura de brilho máxima observada em 17 GHz foi

9,8 × 106 K e em 34 GHz foi de 5,8 × 107 K. Com a sobreposição dos mapas NoRH

a magnetogramas, como visto na Figura 4.3, verificou-se que há uma única fonte

localizada entre as polaridades do campo magnético, sobre a linha neutra, sendo

provavelmente uma fonte coronal no topo da estrutura magnética. Em 34 GHz a

distribuição de brilho apresentou-se com geometria mais curvada e semelhante a um

arco, como uma fonte única no primeiro pico e como duas no segundo. Como em #1
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a emissão em 34 GHz é dominante e acima de 104 SFU, é posśıvel que a presença

de duas fontes tenha sido mascarada. A presença dessas fontes nas imagens antes

do ińıcio da fase impulsiva (portanto em #1) também reforça que nesta frequência

a emissão provavelmente está associada aos pés da estrutura magnética.

Se as observações do NoRH estiverem no regime opticamente fino, a informação ge-

ométrica está relacionada à própria geometria do campo magnético. Assim, pode-se

extrair informação relevante para a extrapolação magnética, por exemplo a 50% da

temperatura de brilho máxima em 17 GHz, a região tem aproximadamente 30” de

largura e formato aproximadamente eĺıptico. Na Figura 4.3 a sobreposição de magne-

togramas e imagens NoRH possivelmente mostra as conexões do campo magnético,

nas posições (340”,-110”) no canto leste da polaridade positiva e em (370”,-80”) no

canto sudeste da polaridade negativa. Essas posições foram determinadas seguindo

a geometria eĺıptica da emissão em 17 GHz, ou seja, esses dois pontos formam o

eixo maior da elipse. Em conjunto com a geometria em 34 GHz, pode-se concluir

que há uma estrutura de arcos conectando as polaridades sul e norte com a orien-

tação aproximada da emissão em 17 GHz, com dois pés na fotosfera nas posições

estimadas acima, onde as intensidades magnéticas são de 1.000 G e -2.000 G, apro-

ximadamente. Essas também são posições próximas aos kernels da banda G como

determinados por Jing et al. (2008) e marcados por cruzes vermelhas no primeiro

painel da Figura 4.3. Os kernels indicam a presença de elétrons não térmicos em

locais de reconexão magnética.

A Figura 4.3 mostra que a fonte em 17 GHz não variou seu tamanho, geometria ou

posição entre os instantes #2 e #4 (Mais imagens durante o evento foram inclúıdas

no Apêndice B). Assim, mantendo a estrutura magnética espera-se que o método de

forward fitting seja capaz de reproduzir as observações variando os parâmetros de

distribuição dos elétrons.
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Figura 4.3 - Imagens NoRH sobrepostas ao magnetograma do MDI: a polaridade magética
positiva está representada em branco e a polaridade negativa em preto e os
contornos em microondas são 50%, 60%, 70%, 80% e 90% da temperatura de
brilho máxima As cruzes vermelhas mostram os locais dos kernels da banda
G.
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5 RESULTADOS

5.1 EXTRAPOLAÇÕES DE CAMPO MAGNÉTICO

A região ativa AR 10930 tinha classificação Hale βγδ no dia do evento. Ela se carac-

terizou por uma mancha de polaridade negativa aproximadamente circular, maior

e mais intensa do que a mancha positiva, e com centro em (360”,-70”). A mancha

positiva tinha centro em (340”,-415”). As intensidades magnéticas máximas registra-

das na polaridade negativa saturaram o magnetograma, pois estavam além do limite

de detecção do instrumento (MDI). Portanto, foi feita uma correção gaussiana com

método semelhante àquele descrito em Selhorst et al. (2008). Com essas correções,

a intensidade magnética mı́nima foi de -2.778 G e a máxima foi de 1.993 G.

O domı́nio x=[278,757”; 402,612”] e y=[-162,33; -38,678”] foi selecionado para incluir

toda a região ativa e o campo das observações do NoRH. Nele foram calculadas

várias soluções com o parâmetro |α| =0; 0,01; 0,02; 0,03; ..., 0,09; 0,1 (veja a Tabela

3.1 para a equivalência em cm−1).

As figuras 5.2 e 5.3 mostram todas as extrapolações lado a lado e a Figura 5.1 mostra

caracteŕısticas gerais das suas topologias.

Figura 5.1 - Extrapolações versus alturas máximas e intensidades magnéticas das linhas.

33



Nessas extrapolações toda região de interesse das imagens do NoRH foi preenchida

com linhas de campo, e as linhas fora dela foram removidas. A comparação das

dimensões e orientação estimadas das imagens excluiu as soluções com α positivo.

As soluções com α negativo apresentaram muitas linhas na região de interesse e

conectividades entre as polaridades também nas posições estimadas a partir das

observações.

Figura 5.2 - Extrapolações lineares na região ativa AR 10930 com α > 0.
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Figura 5.3 - Extrapolações lineares na região ativa AR 10930 com α < 0.

As soluções com |α| 6 0, 05 atingiram alturas máximas de até 30 Mm, equivalentes

a intensidades magnéticas entre 50 G e 100 G. As conectividades partiram do centro

da polaridade positiva (vermelha) para a polaridade negativa (azul), passando per-

pendicularmente sobre a linha neutra. Aumentando o valor de α, as alturas máximas

diminúıram para 20 Mm e com essa diferença, a intensidade magnética no topo dos

arcos atingiu até 500 G. Em relação à topologia dessas soluções, as linhas tornaram-

se mais baixas e paralelas à linha neutra, mas também conectaram-se a regiões mais

distantes em torno da polaridade negativa. Uma caracteŕıstica comum a todas as

extrapolações é a distinção de duas topologias: região à esquerda de x=330” na po-
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laridade positiva conectando regiões mais próximas à linha neutra e uma segunda

região à direita dessa posição, com linhas mais altas e conexões mais próximas dos

centros das polaridades. Outra caracteŕıstica foi a ausência de linhas conectando-se

ao centro da polaridade negativa, que pode ser devida à correção da saturação do

magnetograma.

Nesse domı́nio, foram calculadas as equações 2.17 referentes à condição necessária

para que um campo magnético seja livre de forças. Pode-se ver na Figura 5.4 que

Fx, Fy, Fz � F0 para todos os valores de α e que diminuindo α essas quantida-

des também diminúıram. Ou seja, quanto mais próxima do regime potencial, mais

próxima de um campo livre de forças é a solução.

Figura 5.4 - Extrapolações versus condição de campo livre de força.

Soluções não lineares foram obtidas por outros autores; Schrijver et al. (2008) e Inoue

et al. (2011) obtiveram topologias que foram comparadas a observações de flare rib-

bons no ińıcio do evento feitas pelo Hinode em raios-X e na linha do Ca II (veja

Figura 5.5). Eles avaliaram que as conectividades das linhas de campo em torno da

linha neutra coincidem com as observações em raios-X e com os ribbons em Ca II. A

Figura 5.6 mostra algumas linhas da solução linear com α = −0, 1, calculadas com

o w mag, sobre uma imagem do XRT/Hinode às 02:26:18 UT. Algumas das linhas

correspondem à geometria observada, indicando que esta emissão está associada a
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um campo com alta torção nas linhas. Na emissão em microondas, a comparação

visual indicou que extrapolações com α negativo e mais próximas da solução poten-

cial são mais adequadas. Também na Figura 5.6 um mapa do NoRH é comparado a

linhas de diferentes soluções. A comparação visual indicou que extrapolações com α

negativo e mais próximas da solução potencial são mais adequadas.

Figura 5.5 - Extrapolações não lineares na região ativa AR 10930.

Fonte: Adaptado de Schrijver et al. (2008), Inoue et al. (2011)

Figura 5.6 - Linhas de campo magnético obtidas na região ativa AR 10930. Esquerda:
α = −0, 1 sobre imagem do Hinode/XRT às 02:26:18 UT. Direita: α =
−0, 05;−0, 1, 0, 05 sobre imagem do NoRH às 02:25:50 UT.
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5.2 AJUSTE DE MODELOS

O método de otimização pikaia mag fit foi executado ajustando em quatro frequên-

cias simultaneamente: 3,75 GHz, 9,4 GHz, 17 GHz e 34 GHz. As extrapolações de

campo magnético aplicadas foram α = −0, 01;−0, 03;−0, 06.

Na fase de testes do método, o modelo tinha uma lei de potência simples e uma dis-

tribuição espacial de elétrons com concentração no topo, pés ou homogênea mas sem

assimetria nas regiões próximas dos pés do campo magnético. As linhas de campo

magnético também não foram tratadas como parâmetro de ajuste e foi utilizada a

mesma estrutura magnética em todos os modelos. Foram executadas cinco roda-

das do Pikaia para cada valor de α para verificar a convergência e congruência das

soluções. Verificar a convergência significa determinar se ao longo das gerações o al-

goritmo minimiza a função de correlação entre entre modelos e observações. Isso está

ilustrado na Figura 5.7, onde cada cor representa um dos valores de α. A discrepân-

cia entre modelos e observações diminui rapidamente a partir da primeira geração

até a décima, e então se estabiliza.

Figura 5.7 - Convergência do χ2 das rodadas de teste do Pikaia.

Em relação à congruência das soluções, relembrando os intervalos da Tabela 3.2, a

Figura 5.8 mostra que o método chega a soluções similares em rodadas independentes

do pikaia. Isso garante que foram testadas combinações suficientes no espaço de

parâmetros. Os parâmetros dos elétrons (p, δ, ne) sofreram variação menor do que

os parâmetros do plasma (T e np). O ı́ndice espectral dos elétrons δ ficou entre 2 e 3

ou entre 3 e 4, ou seja, restrito apesar do intervalo amplo. As distribuições espaciais
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Figura 5.8 - Congruência dos parâmetros das rodadas de Pikaia de teste.

de elétrons convergiram preferencialmente para distribuições do tipo homogêneas

ou footpoint e apenas para α = −0, 03 duas soluções foram do tipo looptop. Já a

densidade do plasma e a temperatura assumram valores variados dentro de seus

intervalos, pois modificam menos o espectro comparativamente aos parâmetros do

campo magnético ou à densidade de elétrons não térmicos.

Nessa rodada de testes os melhores modelos não resultaram em bons ajustes. Após

várias implementações e testes chegou-se à seguinte formulação da função de mini-

mização da soma dos quadrados das diferenças entre modelos e observações. Essa

função foi chamada de χ2 e avalia a diferença entre imagens (χ2
i17, χ

2
i34) e espectros

(χ2
s) independentemente:

χ2 = χ2
s + χ2

i17 + χ2
i34

χ2
s =

√
(log(Fmodelo − Fobs))2

χ2
i17 = correlação(convolução(Imodelo17), NoRH17)

χ2
i34 = correlação(convolução(Imodelo34), NoRH34)

(5.1)

Onde Fmodelo e Fobs são os fluxos sintetizados e observacionais nas quatro frequências

do NoRP, NoRH17 e NoRH34 são as imagens do NoRH em 17 GHz e 34 GHz e

Imodelo17 e Imodelo34 são as imagens sintetizadas nas mesmas frequências. As imagens

sintetizadas foram convolúıdas para as resoluções do NoRH e comparadas às do

39



NoRH via uma função de correlação.

5.2.1 AJUSTE DO PICO ÀS 02:25:20 UT

Utilizando a nova função de ajuste da equação 5.1 e as funções de distribuição espa-

ciais descritas no Caṕıtulo 3.2.2, mas com uma lei de potência simples em energia,

ajustaram-se modelos no primeiro pico do evento. Mais de um valor de α foi apli-

cado, mas somente α = −0, 01 foi capaz de reproduzir algumas das caracteŕısticas,

por exemplo a inclinação espectral entre 17 GHz e 35 GHz. A Figura 5.9 mostra os

resultados de espectro e imagem em 17 GHz do melhor resultado, a partir de agora

denominado Modelo 1.

Figura 5.9 - Espectros e imagens do Modelo 1: o espectro com ı́ndice espectral de fótons
αNoRP = 0, 34; a imagem em 17 GHz tem contornos a 50%, 60%, ..., 90% da
temperatura de brilho máxima. A linha âncora L = 3496 também pode ser
vista.

Uma dificuldade nessa fase da modelagem foi reproduzir o espectro em altas e baixas

frequências simultaneamente e somente as observações de fluxo total em 17 GHz e

34 GHz foram bem reproduzidas. A imagem do modelo em 17 GHz sobre o magne-

tograma da região ativa mostra uma distribuição de brilho com dimensão e posição

adequadas, mas com geometria diferente daquela observada no NoRH em 17 GHz.

A linha preta conectando as polaridades é a linha âncora L desse modelo. A dis-

tribuição de brilho está próxima à polaridade positiva portanto associada aos arcos

magnéticos nessa região. Em 34 GHz o modelo não reproduziu a dimensão nem a

geometria observada.
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A Tabela 5.1 resume os parâmetros do Modelo 1. A distribuição espacial de elétrons

foi aproximadamente homogênea com assimetria na distribuição direcionada à po-

laridade positiva. O número total de elétrons não térmicos Ne foi 3,28×1034, sendo

que a densidade no topo dos arcos magnéticos foi 3,25 vezes maior que a densidade

nos pés. Em relação à estrutura magnética, o conjunto de linhas selecionadas atingiu

alturas máximas de 2,45 ×109 cm onde a intensidade magnética atingiu 55 G.

Tabela 5.1 - Parâmetros do melhor modelo no primeiro pico

Modelo 1
Parâmetro α = −0, 01
L 3496
dl 8
δ 1,45
ne (cm−3) 106,7

Ne 3,3×1034

p1, p2 1,6; 1,4
T (K) 106,2

np (cm−3) 1010,1

5.2.2 AJUSTE DO PICO ÀS 02:29:00 UT

Novas rodadas de pikaia com α = −0, 01;−0, 03;−0, 06 foram executadas para o

segundo pico. Uma alteração no modelo foi a utilização de uma lei de potência

dupla para a distribuição de elétrons não térmicos. A faixa de energia foi a mesma

(10 keV até 5 MeV), mas com um break em 30 keV. O ı́ndice da lei potência é tal

que δ = [δ1, δ2], ou seja, há um parâmetro a mais para ser ajustado. Os resultados

gerais estão reunidos na Tabela 5.2. Os ajustes espectrais desses modelos podem ser

vistos na Figura 5.10 e as imagens produzidas por eles na Figura 5.11.

A Figura 5.12 mostra as distribuições dos modelos. Nesses gráficos o eixo das orde-

nadas é a distância a partir do ápex, o ponto mais alto das linhas. O Modelo 2 teve

distribuição espacial de elétrons com densidade maior no topo da linhas, ou seja,

é um modelo looptop com densidade máxima 9.000 vezes maior que a densidade

mı́nima. Além do gradiente vertical, o tipo de distribuição assimétrica concentrou

elétrons na polaridade positiva, onde se observou uma única fonte associada com

dimenões menores do que as dimensões observadas.
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Tabela 5.2 - Parâmetros dos melhores modelos no segundo pico

Modelo 2 Modelo 3 Modelo 4
Parâmetro α = −0, 01 α = −0, 03 α = −0, 06
L 1422 3466 2686
dl 9 8 4
δ1, δ2 5,22; 1,85 5,72; 1,79 4,62; 1,59
ne (cm−3) 106,4 106,7 106,4

Ne 2,7×1034 5,8×1034 7,6×1033

p1, p2 1,9; 2,7 0,4; 7,1 1,5; 1,7
T (K) 106,4 1011,9 107,3

np (cm−3) 1011,2 106,9 1010,3

Os Modelos 3 e 4 (α = −0, 03 e −0, 06) tiveram distribuições aproximadamente

homogêneas pois as razões entre as densidades máxima e mı́nima não foram maiores

que 20. O Modelo 3 apresentou o maior volume e o maior número total de elétrons.

Esse modelo tem distribuiçaõ footpoint, ou seja, concentra os elétrons mais próximos

aos pés dos arcos magnéticos e produziu duas fontes, cada uma associada a uma

das polaridade. O Modelo 4 é a solução com a maior torção de linhas de campo

magnético. Uma única fonte entre as polaridades magnéticas e próxima ao topo da

linha âncora deve-se ao prenchimento quase homogêneo por elétrons numa fonte

emissora com menor profundidade, já que essa foi a extrapolação de menor altura

máxima, atingindo 2,02 ×109 cm.
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Figura 5.10 - Espectros observacional (NoRP) e dos modelos no segundo pico do evento.
Os ı́ndices espectrais de fótons dos modelos são: αNoRP2 = −0, 42 (modelo
2), αNoRP3 = −0, 19 (modelo 3) e αNoRP4 = −0, 56 (modelo 4).
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Figura 5.11 - Imagens em 17 GHz e 34 GHz dos Modelos 2, 3 e 4 com contornos pretos a
50%, 60%, ..., 90% da temperatura de brilho máxima. O contorno branco é
a imagem NoRH com as linhas âncoras sobre magnetograma do MDI.
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Figura 5.12 - Distribuições de intensidade e direção do campo magnético, distribuições
espaciais de elétrons não térmicos e de plasma ambiente de acordo com a
distância a partir dos ápex das linhas de campo magnético.
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6 DISCUSSÃO E CONCLUSÕES

Em Pinto (2010), um campo magnético livre de forças foi utilizado pela primeira vez

para calcular a emissão girossincrotrônica durante explosões solares. A metodologia

consistia em determinar a solução de campo magnético e as linhas de campo que

formam a região emissora e aplicar um cenário padrão para os demais parâmetros do

modelo de transferência radiativa, considerando todas as quantidades homogêneas.

O resultado que foi obtido está na Figura 6.1.

Figura 6.1 - Estrutura de campo magnético e mapas de brilho calculados com essa estru-
tura em 17 GHz e 34 GHz para uma distribuição de elétrons não térmicos
homogênea no espaço.

Fonte: Pinto (2010)

Esse método foi aprimorado com a utilização de um algoritmo de otimização para

combinar parâmetros e buscar os melhores modelos que reproduzem as observações.

Também foram inclúıdas distribuições que descrevem as propriedades dos elétrons

e do plasma ambiente. A automatização da seleção de linhas de campo magnético

permitiu explorar mais de uma solução de campo magnético livre de força.

O modelo de campo magnético construiu uma garrafa magnética, uma região de

linhas de campo fechadas com convergência na fotosfera. Nesse tipo de configuração

os pontos de espelhamento magnético criam condições para o aprisionamento dos

elétrons. Esse é o cenário do modelo padrão de emissão em microondas com apri-

sionamento e precipitação de elétrons. Como o modelo de campo magnético livre

de forças é estacionário, foram feitas duas análises individuais para tratar diferentes

instantes do evento.
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No primeiro pico da fase impulsiva (instante #2) foi obtido um modelo com a solu-

ção de campo magnético com α = −0, 01. A distribuição de brilho não é um ajuste

perfeito às observações do NoRH mas em 17 GHz tem dimensão e geometria apro-

ximados. Esse modelo (Modelo 1) utilizou uma distribuição de energia simples para

os elétrons não térmicos com ı́ndice de lei de potência δ = 1, 45, o que é considerado

alto (“hard”). O número total de elétrons não térmicos foi Ne = 3, 3 × 1034 e as

alturas máximas atingidas pelas linhas de campo magnético foram de 2, 45 × 109

cm. Como o ı́ndice espectral αNoRP > 0, ele indica que a emissão em 35 GHz e o

mapa em 34 GHz aparentam estar no regime de emissão opticamente espessa. Po-

rém, outra alternativa é considerar que houve baixa eficiência da emissão pelo meio

abaixo de 34 GHz, por efeito Razin.

O Modelo 4 ajustou o segundo pico (instante #4) com parâmetro livre de forças

α = −0, 06, e verificou-se que ele possui um conjunto de parâmetros similar ao

Modelo 1. Com o uso de uma lei de potência dupla, obteve-se que acima do break

δ2 = 1, 59 e antes do break o ı́ndice foi de δ1 = 4, 7, que é baixo (“soft”). O número

total de elétronsNe = 7, 55×1033. Essa solução atingiu alturas máximas de 2, 02×109

cm.

Uma diferença entre o primeiro e o segundo pico é a variação do ı́ndice espectral,

que sugere que a frequência de pico variou entre esses dois instantes. Isso pode

significar que a região emissora sofreu variações na estrutura do campo magnético.

Na metodologia utilizada, isso significou a mudança de uma solução com α = −0, 01,

mais potencial, para uma solução com α = −0, 06. As mudanças topológicas ao

aumentar o módulo do parâmetro livre de força é “abaixar” as linhas de campo

magnético, ou seja, linhas com menores alturas máximas mas maiores intensidades

magnéticas nos ápex. Ou seja, no Modelo 4 a região emissora é mais compacta. Esse

cenário é suportado pelas observacões do Hinode/XRT da Figura 5.6, que mostram

regiões de alta torção nas linhas de campo emitindo radiação. Ainda assim, não

foi suficiente para reproduzir espectros e imagens simultaneamente. Nesse cenário é

preciso admitir que houve essa varição de α, devido à dinâmica e estabilidade do

sistema.

Nos dois modelos o melhor ajuste de imagem ocorreu apenas em 17 GHz. As imagens

sintetizadas em 34 GHz não apresentaram a geometria observada pois eram fontes

muito extendidas com a mesma geometria da emissão em 17 GHz. Supondo que

o efeito Razin tem papel importante para a emissão próxima aos pés dos arcos
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Figura 6.2 - Frequência Razin dos modelos α = −0, 01;−0, 03;−0, 06 conforme a altura a
partir do topo dos arcos magnéticos.

magnéticos, a frequência de corte Razin indica que as densidades deveriam ser da

ordem de 1, 5× 109 ×B, onde B é a intensidade magnética, na região de origem da

emissão em 34 GHz, para que a emissão abaixo de 30 GHz seja suprimida. Essa é

uma condição posśıvel fisicamente, como pode ser visto em modelos de atmosfera

calma que chegam a até 1013 cm−3 (SELHORST et al., 2008), mas que não foram

testadas conforme mostram as Figuras 5.12 e 6.2.

Para aprimorar a metodologia, pode-se melhorar o método de seleção das linhas.

O método atual trata as linhas como um grupo em torno de uma linha principal,

ignorando outros aspectros geométricos (comprimento, conectividades na fotosfera).

O tratamento individual das linhas demanda principalmente tempo computacional

pois cada extrapolação produziu da ordem de 2.000 a 4.000 linhas, portanto tratá-las

individualmente e todas as suas combinações é inviável.

Outra melhoria na metodologia é aumentar o número de v́ınculos observacionais. Os

resultados mostraram que os melhores ajustes espectrais foram obtidos para as duas

frequências com imagens. Ou seja, observações espacialmente resolvidas em outros

comprimentos de onda podem tornar o método mais eficiente.
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LIU, Y.; LUHMANN, J. G.; MÜLLER-MELLIN, R.; SCHROEDER, P. C.;

WANG, L.; LIN, R. P.; BALE, S. D.; LI, Y.; ACUÑA, M. H.; SAUVAUD, J.-A. A
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SILVA, K. M. G.; RODRIGUES, C. V.; COSTA, J. E. R.; de Souza, C. A.;

CIESLINSKI, D.; HICKEL, G. R. Stokes imaging of AM Her systems using 3D

57



inhomogeneous models - II. Modelling X-ray and optical data of CP Tucanae.

Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, v. 432, p. 1587–1599,

jun. 2013. 20
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APÊNDICE A - INSTRUMENTAÇÃO

A.1 RÁDIO OBSERVATÓRIO SOLAR DE NOBEYAMA

Esse observatório está localizado na prov́ıncia de Nagano, no Japão, e é uma das

unidades de pesquisa do Observatório Astronômico Nacional do Japão, em funcio-

namento desde 1978. É equipado com dois instrumentos dedicados exclusivamente

à observação do Sol: o Rádio Polaŕımetro de Nobeyama (NoRP) (NAKAJIMA et al.,

1985; TORII et al., 1979) e o Rádio Heliógrafo de Nobeyama (NoRH) (SHIBASAKI et

al., 1979; NAKAJIMA et al., 1994; TAKANO et al., 1997). O acesso remoto aos dados é

feito via ftp (NOBEYAMA SOLAR RADIO OBSERVATORY, 2014a; NOBEYAMA SOLAR

RADIO OBSERVATORY, 2014b) ou via o sistema SDAS (NATIONAL ASTRONOMICAL

OBSERVATORY OF JAPAN, 2014). O dados do NoRP e NoRH foram processados com

o pacote Radio/NoRH do SSW (NOBEYAMA RADIO OBSERVATORY / NAOJ, 2013a;

NOBEYAMA RADIO OBSERVATORY / NAOJ, 2013b).

A.1.1 NORP

O Rádio Polaŕımetro é um conjunto de seis antenas independentes que medem a

intensidade total e polarização circular nas frequências de 1 GHz, 2 GHz, 3,75 GHz,

9,4 GHz, 17 GHz, 35 GHz e 80 GHz. A cadência no modo padrão é de 1 s e no modo

evento é de 0,1 s. Os dados são disponibilizados em arquivos tipo xdr contendo

observações de um dia ou de modo evento. Neste trabalho foram utilizadas as curvas

de luz no modo evento. Embora a informação da emissão de fundo do Sol calmo

esteja inclúıda nos dados, foram realizadas integrações de até 100 s para determinar

esse valores nos dados no modo evento.

Figura A.1 - NoRP: da esquerda para a direita, antenas para 35 GHz e 80 GHz, 17 GHz,
9,4 GHz, 3,75 GHz, 2 GHz e 1 GHz.
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A.1.2 NORH

O Rádio Heliógrafo é um conjunto de antenas que realizam interferometria para

produzir imagens do disco solar. O arranjo contém 84 antenas de 80 cm de diâmetro

dispostas em formato de “T”. As observações são realizadas em duas frequências,

com as seguintes especificações: 17 GHz em intensidade total e polarização circular

e resolução espacial de 10” com escala de placa de 4,91” por pixel; 34 GHz em

intensidade total e resolução espacial de 5” e escala de placa de 2,46” por pixel.

A cadência é a mesma do NoRP e os dados são disponibilizados no formato fits.

Cerca de 450 MBytes de dados foram processados com integração de 1s ou 10 s, que

geraram 1205 imagens.

Figura A.2 - NoRH: no primeiro plano antenas do braço leste-oeste, com extensão de 490
m, e ao fundo o braço norte sul, com extensão de 220 m.

A.2 MDI/SOHO

O Observatório Heliosférico e Solar (SOHO) (DOMINGO et al., 1995) é um satélite

cient́ıfico que foi projetado para carregar instrumentos de três programas cient́ıfi-

cos, dentre eles o Imageador Michelson Doppler (MDI) (SCHERRER et al., 1995).

Este espectro-polaŕımetro mede a separação das linhas espectrais que ocorre devido

à presença do campo magnético. A separação das linhas é proporcional à intensi-

dade do campo e ao comprimento de onda, portanto quanto mais intenso o campo

e quanto maior o comprimento de onda maior a separação. Os magnetogramas são

os mapas da intensidade magnética na fotosfera, obtidos a partir da observação, na

linha de visada, dessa separação em cada estado de polarização circular. A intensi-

dade magnética é a componente longitudinal do campo magnético. No MDI a linha
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espectral observada é uma linha de absorção do ńıquel, Ni I 6.767,8 ± 0,2 Å com

resolução espectral de 94 mÅ, que permite atingir precisão de 20 G. A resolução es-

pacial é de 1,99” por pixel e um magnetograma do disco solar é produzido a cada 90

minutos. Neste trabalho foram utilizados os magnetogramas longitudinais na aná-

lise do evento SOL2006-12-13T02:21; os dados foram processados no SSW e depois

aplicados no w mag. O horário de observação do magnetograma é 01:39:01 UT com

correção para 02:25:50 UT usando rotação diferencial da rotina drot map.pro.

Figura A.3 - Magnetograma do disco solar no dia 13 de Dezembro de 2006: a polaridade
positiva do campo magnético está representada em branco, a polaridade ne-
gativa em preto, e os valores próximos de zero, em cinza.

A.3 GOES

A rede de satélites GOES (Geostationary Operational Environmental Satellite) mo-

nitora radiação e part́ıculas solares com uma rede de satélites geoestacionários. A

radiação em raios-X moles nas faixas entre 0,1 a 0,8 nm e 0,05 a 0,4 nm (NOAA,

2014) é observada de forma cont́ınua e estabeleceu a escala GOES de atividade solar.

Durante o mı́nimo de atividade solar, o fluxo é menor que 10−6 Wm−2 e durante

63



explosões solares pode atingir 10−2 Wm−2 ou mais. Nesse intervalo existem cinco

ńıveis: A (fluxo menor que 10−7 Wm−2), B (fluxo entre 10−7 e 10−6 Wm−2), C (en-

tre 10−6 e 10−5 Wm−2), M (fluxo entre 10−5 e 10−6 Wm−2) e X (fluxo maior que

10−4 Wm−2), sendo que uma explosão solar usualmente é a atividade a partir do

ńıvel B. Os dados do GOES foram obtidos a partir do ambiente interativo GOES

workbench do SSW. Neste ambiente pode-se fazer download e tratamento dos dados,

salvando-os localmente em diferentes formatos, além de obter-se a lista de eventos

num intervalo selecionado. O modelo espectral utilizado foi o coronal (Chianti 7.1)

com subtração do background.

Figura A.4 - Curvas de luz nos dois canais GOES entre os dias 11 e 13 de Dezembro de
2006 obtidas pelos satélites GOES 11 e 12.
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APÊNDICE B - INFORMAÇÕES ADICIONAIS DO EVENTO

SOL2006-12-13T02:21

B.1 LISTA DE EVENTOS GOES

Tabela B.1 - Lista de eventos classes C, M e X associados à região ativa AR 10930, com
horários relativos às observações GOES

Data Ińıcio (UT) Máximo (UT) Término (UT) Classe GOES Posição
06-Dez-2006 01:30 02:20 02:54 M1.1 S07E69
06-Dez-2006 05:36 05:40 05:45 C2,4 S08E70
06-Dez-2006 07:06 07:10 07:14 C1,0 S07E64
06-Dez-2006 07:25 07:28 07:31 C1,5 S07E67
06-Dez-2006 07:34 07:37 07:40 C1,7 S06E63
06-Dez-2006 08:02 08:23 09:03 M6,0 S04E63
06-Dez-2006 12:53 12:58 13:03 C4,8 S07E61
06-Dez-2006 14:21 14:28 14:33 C2,5 S07E61
06-Dez-2006 15:00 15:05 15:14 C2,1 S06E60
06-Dez-2006 15:54 15:58 16:00 C1,7 S06E60
06-Dez-2006 16:15 16:21 16:26 C4,4 S07E60
06-Dez-2006 18:29 18:47 19:00 X6,5 S06E63
06-Dez-2006 20:14 20:19 20:22 M3,5 S06E58
06-Dez-2006 21:44 21:52 21:55 C7,4 S06E57
06-Dez-2006 22:26 22:31 22:33 C3,1 S07E57
06-Dez-2006 23:09 23:13 23:15 C1,7 S03E57
07-Dez-2006 00:31 00:34 00:37 C1,9 S08E55
07-Dez-2006 03:32 03:36 03:39 C2,0 S07E56
07-Dez-2006 04:27 04:45 05:09 C6,1 S08E55
07-Dez-2006 10:49 11:48 12:57 C1,1 S07E48
07-Dez-2006 14:49 15:15 15:33 C1,2 S07E47
07-Dez-2006 18:20 19:13 19:33 M2,0 S06E45
09-Dez-2006 10:48 10:59 11:05 C1,3 S05E18
11-Dez-2006 00:56 01:20 01:28 C1,4 S08E06
11-Dez-2006 05:08 05:17 05:23 C2,6 S07E03
11-Dez-2006 07:54 08:18 08:22 C5,7 S04W02
13-Dez-2006 02:14 02:40 02:57 X3,4 S06W23
13-Dez-2006 14:14 14:23 14:33 C2,2 S06W27
13-Dez-2006 18:18 18:25 18:31 C1,7 S07W31
14-Dez-2006 11:56 12:10 12:29 C1,0 S06W40
14-Dez-2006 16:36 16:49 16:59 C1,2 S06W45
14-Dez-2006 21:07 22:15 22:26 X1,5 S06W46
17-Dez-2006 14:47 17:11 18:37 C2,0 S07W90
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B.2 NORP

A figura B.1 apresenta as curvas de luz em todas as frequências de observação do

instrumento e a figura B.2 mostra os dois picos principais da fase impulsiva.

Figura B.1 - Perfis temporais nas sete frequências do NoRP.
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Figura B.2 - Perfis temporais dos picos principais da fase impulsiva: 17 GHz (laranja) e
35 GHz (vermelho). As áreas cinzas indicam o intervalo de integração (10 s)
e as linhas horizontais, o fluxo integrado.

Tabela B.2 - Fluxo em SFU nos instantes de #1 a #5 e de fundo.

# 1 GHz 2 GHz 3,75 GHz 9,4 GHz 17 GHz 35 GHz 80 GHz αNoRP αNoRP
1 1 9197 559 2142 2564 1245 748 -1,00 -0,62
2 3055 4265 2495 6294 9053 12054 8783 0,39 -0,38
3 26350 874 1501 5947 5953 4285 3407 -0,46 -0,28
4 77020 915 2015 9038 12444 11024 6761 -0,17 -0,59
5 24671 6501 268 250 236 278 308 0,23 1,66

Fundo 950 455 114 364 684 2400 9000 -

B.3 NORH

Devido ao grandes fluxos observados durante os máximos em microondas nesse

evento, verificou-se que o NoRH perdeu apontamento e as imagens em 17 GHz e

34 GHz se deslocavam no campo da região ativa ou não se alinhavam quando sobre-

postas pois havia uma diferença de até 30”entre os centros das imagens. Ao sobrepor

essas imagens com magnetogramas do MDI rotacionados para o mesmo instante de

tempo, verificou-se ainda que as imagens não correspondiam espacialmente às regiões

magnéticas mais intensas, ou seja, não se alinhavam com as regiões ativas. Assim,

foi realizado alinhamento manual para corrigir as imagens desalinhadas. Admitindo

que os magnetogramas tem apontamento absoluto, uma imagem NoRH fora do má-

ximo foi sobreposta e esta se alinhava com as imagens do NoRH foram sobrepostas e

verificou-se que todas as imagens fora dos instantes de máximo estavam alinhadas. A
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imagem em 17 GHz às 02:49:00 UT foi utilizada como referência para obter o centro

do mapa de brilho. A imagem em 34 GHz às 02:47:09 UT também foi considerada

alinhada; as demais foram transladadas para posições alinhadas com a região ativa

e com as outras imagens em microondas. A figura B.4 mostra as imagens NoRH em

diferentes instantes do evento após as correções de apontamento nas imagens em 17

GHz.

Figura B.3 - Sobreposição de imagens mostrando o desalinhamento durante o máximo dos
dois picos principais: ao fundo, o magnetograma do MDI nos horários indica-
dos; imagem NoRH 17 GHz às 02:47:09 UT em contornos brancos indicando
a posição correta da região e contornos pretos são as imagens durante os
instantes #2 (esquerda) e #4 (direita).
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Figura B.4 - Magnetogramas do MDI e imagens NoRH com contornos a 50%, 70% e 90%
da temperatura de brilho máxima.
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APÊNDICE C - INFORMAÇÕES ADICIONAIS DOS PROGRAMAS

C.1 PROGRAMA W MAG

As rotinas do programa são listadas a seguir; as rotinas escritas por outros autores

disponibilizadas publicamente foram creditadas.

w mag.pro j b lff.pro struc blines.pro b line.pro*

coord grid.pro shape mag.pro show mag.pro scale mag.pro

center angle.pro omega phi.pro circle fit.pro oplot lines.pro

hmi header.pro sot header.pro mdi header.pro mag pic.sav

dialog slider.pro** dialog input.pro** dialog list.pro** magnetic.tbl

*Jongchul Chae (Junho 1997) **Robert Mallozzi (Julho 1997)

Rotinas do IDL Astronomy User’s Library (ASTROPHYSICS SCIENCE DIVISION, NASA

GSFC, 2012) também foram utilizadas:

readfits.pro sxpar.pro mrd skip.pro sxaddpar.pro

sxdelpar.pro gettok.pro valid num.pro

Figura C.1 - Interface gráfica do programa w mag.
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O trecho a seguir é parte do código em IDL na rotina j b lfff.pro que calcula a

solução de campo livre de forças linear:

kx = 2*!pi*[findgen(nn/2+1),reverse(-1-findgen(nn-nn/2-1))]/nn

ky = 2*!pi*[findgen(nn/2+1),reverse(-1-findgen(nn-nn/2-1))]/nn

kz = sqrt((kx2+ky2 - alpha2)>0)

fz0 = FFT(bz0,-1)

argx = fz0*complex(0,-1)*(kx*kz-alpha*ky)/((kz2+alpha2)>kx(1,0)2)

argy = fz0*complex(0,-1)*(ky*kz+alpha*kx)/((kz2+alpha2)>ky(0,1)2)

for j = 0, n-1 do begin

bx(*,*,j) = FFT(argx*exp(-kz*z(j)),1))[0:nn-1, 0:nn-1]

by(*,*,j) = FFT(argy*exp(-kz*z(j)),1))[0:nn-1, 0:nn-1]

bz(*,*,j) = FFT(fz0*exp(-kz*z(j)),1))[0:nn-1, 0:nn-1]

endfor

Onde kx, ky e kz são as componentes do vetor de onda, nn = 2n, alpha = α e

bz0 = f(x, y) é a seleção do magnetograma na fotosfera, de modo que fz0 é a sua

transformada de Fourier (FFT. . . , 2014). As dimensões da seleção (nn = 2n) devem

ser uma potência de 2 para a aplicação eficiente da transformada rápida de Fourier,

visando ganho em tempo computacional.

O código a seguir está implementado no pikaia mag fit e calcula a função de distri-

buição de elétrons no espaço na variável tmp:

if p1 gt 1 then begin

x0=(1*p1-1) < 1.0

den=(2-p1) > 0.02

endif else begin

x0=0.0

den=p1 > 0.02

endelse

tmp=p2*exp(-(x-1+x0)2/den)+exp(-(x+1-x0)2/den)

tmp=tmp/max(tmp)

Onde x é qualquer vetor de posições no espaço. No pikaia mag fit ele é um vetor

com a razão de espelhamento magnético normalizada.
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C.2 PROGRAMA PIKAIA MAG FIT
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