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RESUMO

Este trabalho tem como objetivo modelar a atmosfera solar acima de regiões ativas em
3 dimensões afim de reproduzir a emissão destas em rádio freqüências. O modelo calcula
as equações de transferência radiativa para os mecanismos de emissão bremsstrahlung e
giro-ressonância térmicos. Por não existirem medidas das intensidades dos campos magné-
ticos na atmosfera solar, foram feitas extrapolações potenciais a partir de magnetogramas
fotosféricos obtidos pelo MDI. A partir da extrapolação de campo magnético, propomos
que linhas de campo magnético que possuam pés com intensidades maiores que um |B|min

tenham tubos de fluxo ao seu redor com temperaturas e densidades maiores que os va-
lores da atmosfera do Sol calmo. O modelo foi testado com o objetivo de reproduzir as
medidas observacionais obtidas pelo NoRH em 17 e 34 GHz. Em 34 GHz a emissão ob-
servada é proveniente apenas do bremsstrahlung, enquanto em 17 GHz a giro-ressonancia
também torna-se importante. Regiões ativas com emissão devida apenas ao bremsstrah-
lung possuem baixo grau de polarização em 17 GHz, enquanto as que possuem também
emissão giro-ressonante possuem polarização maior que ∼30%. A temperatura de brilho
de regiões não-polarizadas observadas em 17 e 34 GHz deve-se às alterações nas distri-
buições de densidade e temperatura na cromosfera e região de transição, mudanças em
alturas coronais pouco influem nos valores das temperaturas de brilho destas regiões ati-
vas. Em regiões polarizadas, a emissão giro-ressonante pode se tornar o mecanismo mais
importante na emissão em 17 GHz, dependendo da altura de formação do 3◦ harmônico
(∼ 2000 G). Os magnetrogramas obtidos pelo MDI possuem boa precisão para os campos
magnéticos menos intensos, mas não são capazes de medir campo com intensidades acima
de |B| = 2000 G na fotosfera. A melhor solução encontrada para isto foi o ajuste de gaus-
sianas às medidas de intensidade do campo magnético multiplicadas por um fator 2 na
umbra negativa da região ativa (NOAA 10008). Com as intensidades do campo magnético
aumentadas, o 3◦ harmônico foi gerado na base da coroa solar (∼3500-4000 km). Para
termos máximos de temperatura de brilho maiores que 106 K, as densidades na base da
coroa devem estar entre 109 e 1010 part́ıculas cm−3 e temperaturas de 3−5×106 K. Estes
valores de densidades são compat́ıveis com as medidas observacionais feitas em EUV, en-
quanto que temperaturas tão altas quanto estas são observadas apenas em raios X moles.
Conclúımos que o modelo reproduz muito bem as medidas máximas das temperaturas de
brilho em 17 e 34 GHz e é também capaz de reproduzir a morfologia destas regiões.





MODEL OF ACTIVE REGIONS AT RADIO FREQUENCIES

ABSTRACT

The goal of this work is to model the 3-D solar atmosphere over active regions in or-
der to reproduce the emission of these regions at radio frequencies. The model computes
the radiative transfer equations for the thermal bremsstrahlung and gyro-resonance emis-
sion mechanisms. Because there are no measurements of magnetic fields intensities in the
higher solar atmosphere, the MDI photospheric magnetrograms had to be extrapolated.
Based on the extrapolated magnetic fields we propose that all magnetic field lines with
intensity greater than a |B|min have a flux tube formed around them, with temperatures
and densities differing of the quiet Sun values. The model was applied to reproduce the
active regions observed at 17 and 34 GHz by NoRH. At 34 GHz the observed emission
is only due to bremsstrahlung, whereas gyro-resonance becomes important at 17 GHz.
Active regions with emission only due to bremsstrahlung are weekly polarized, whereas
those which present gyro-resonanse emission have polarization greater than ∼30%. The
brightness temperature of non-polarized active regions at 17 and 34 GHz is due to the
changes of density and temperature distribution at the cromosphere and transition region,
the changes at coronal heights have small influence in the observed brightness tempera-
tures. However, in the highly polarized active regions, the gyro-resonance could be the
most important emission mechanism at 17 GHz, depending on the height where the 3rd
harmonic (∼ 2000 G) is formed. The MDI magnetograms have good precision for weak
magnetic fields, however, they are not able to measure magnetic field intensities greater
than |B| = 2000 G at the photosphere. The best solution found here was to fit gaussians
to the magnetic field observations amplified by a factor of 2 in the active region negative
umbra (NOAA 10008). With the amplified magnetic field intensities, the 3rd harmonic
occurs at base of the solar corona (∼3500-4000 km). To reproduce the brightness tempera-
ture maxima of 106 K, the densities at the base of the corona range between 109 and 1010

particles cm−3 and temperatures of 3−5×106 K. These density values are comparable to
the observed measurements at EUV, whereas temperatures as high as these are observed
only at soft X-ray. We conclude that the model is able to reproduce very well the maxima
brightness temperatures at 17 and 34 GHz and also the morphology of these regions.
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REFERÊNCIAS BIBLIOGRÁFICAS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95



LISTA DE FIGURAS

Pág.

1.1 Camadas do interior solar. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28

1.2 Grupo de manchas solares da região ativa NOAA 10030 observados em 15 de

julho de 2002 pelo ”Swedish 1-meter Solar Telescope”. . . . . . . . . . . . . . . 30
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modelo e para os anteriores. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63

5.3 Ajuste das temperaturas de brilho do centro do disco solar previstas pelo mo-

delo aos dados observacionais. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64

5.4 A curva em preto mostra a distribuição de temperatura da atmosfera calma

do Sol, a curva verde mostra um aumento de NT = 2 acima nas temperaturas

acima de 1000 km, enquanto na curva vermelha, temos um aumento gradual
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S – componente de variação lenta das regiões ativas
T – temperatura efetiva
TB – temperatura de brilho
v – velocidade
Z – número atômico
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1 Introdução

Assim como toda ciência, a F́ısica Solar está em constante evolução. Evolução que tem

sido intensificada nas últimas três décadas pelo desenvolvimento tecnológico empregado

na observação solar. Como exemplos desse avanço podemos citar o lançamento de

satélites, a construção de interferômetros em freqüências rádio com alta resolução

espacial, além, do emprego de supercomputadores na análise dos dados observacionais.

Atualmente é posśıvel estudar desde o interior solar, através da observação de neutrinos e

da heliossismologia, até a alta coroa solar, através de observações em raios X, ultravioleta

extremo (EUV) e do uso de coronógrafos em satélites. Além disso, temos observações em

diversas linhas espectrais que se distribuem por uma grande faixa da atmosfera solar, tor-

nando posśıvel a construção de modelos atmosféricos cada vez mais próximos da realidade.

Entre os instrumentos em solo, podemos destacar o “Nobeyama Radioheliograph”

(NoRH), que observa o Sol em 17 GHz desde 1992 com resolução espacial de 10-18 segun-

dos de arco e a partir de 1996 também em 34 GHz com resolução de 5-9 arcsec. Por ser

um instrumento em operação a mais de um ciclo de atividade solar (11 anos), o NoRH

possibilita o estudo de fenômenos correlacionados com esse ciclo, como as variações do

anel de abrilhantamento e do raio solar (Selhorst et al., 2003; Selhorst et al., 2004).

Selhorst et al. (2005a) desenvolveram um modelo de atmosfera solar para o Sol

calmo (doravante referido como modelo SSC), para explicar as observações de tempe-

ratura de brilho do centro do disco solar entre 1 e 400 GHz e com as medidas do raio

e do abrilhantamento de limbo em 17 GHz. Como o modelo foi feito para a atmosfera

solar calma, isto é, sem a presença de estruturas magnéticas, apenas foram consideradas

as distribuições de densidades (prótons e elétrons) e temperatura em relação à altura na

atmosfera. Um breve resumo do modelo SSC será feito no segundo Caṕıtulo.

Como seqüência ao modelo SSC, nós propomos um modelo de atmosfera solar acima de

regiões ativas (SSC-AR). Este modelo tem como objetivo reproduzir as observação de

regiões ativas quiescentes em freqüências rádio.

1.1 Estrutura solar

Para entender a estrutura das regiões ativas é necessário compreender como os campos

magnéticos solares se comportam, para tanto faremos uma breve descrição da estrutura

do interior e da atmosfera solar.
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Classicamente o interior solar era dividido em 3 camadas distintas (núcleo, ca-

mada radiativa e camada convectiva), porém, devido a sua importância a “tacoclina” ou

“camada de interface” vem sendo tratada como uma camada a parte. A Figura 1.1 mostra

uma distribuição esquemática do interior do Sol.

Figura 1.1 - Camadas do interior solar.

Fonte: http://solarscience.msfc.nasa.gov/

• Núcleo: é a região central do Sol, onde ocorrem as reações termo-nucleares,

transformando hidrogênio em hélio. A energia liberada por estas reações é trans-

portada por diferentes mecanismos até atingir a superf́ıcie solar. A temperatura

no interior solar é de aproximadamente 1, 5× 107 K e sua densidade é cerca de

150 g cm−3. O núcleo se estende até aproximadamente 25% da distância entre o

centro e a superf́ıcie do Sol;

• Camada Radiativa: a energia gerada no núcleo é transportada por radiação

até cerca de 70% do raio solar. Nesta camada, a temperatura cai de 7 × 106 K

para 2×106 K, enquanto a densidade varia de 20 g cm−3 para cerca de 0,2 g cm−3

no topo da camada;

28



• Tacoclina ou Camada de Interface: nesta fina camada do interior solar

(. 1% do raio solar) praticamente não existem fluxos de matéria. Porém, ao

se afastar da camada radiava os fluxos devem aumentar até se igualarem aos

movimentos da camada convectiva. Acredita-se que esta mudança na velocidade

do plasma seja responsável responsável pela geração do campo magnético solar

por um processo de d́ınamo;

• Camada Convectiva: a partir do ponto onde a absorção da radiação torna-se

importante e a convecção passa a ser o mecanismo mais importante temos a

camada convectiva. A camada convectiva se estende pelos últimos 2 × 105 km

do raio solar e termina na superf́ıcie, onde a temperatura é de apenas 5780 K e

a densidade de 2× 10−7 g cm−3.

O topo da camada convectiva é região do Sol que observamos a olho nu, a chamada

fotosfera. A partir da fotosfera temos a atmosfera solar, a qual pode ser dividida em:

• Fotosfera:é a região da atmosfera que observamos ao olhar para o Sol a olho nu.

Uma observação mais detalhada mostra que a fotosfera comporta-se como um

ĺıquido em ebulição, mostrando o topo da camada convectiva, os chamados grâ-

nulos. Além dos grânulos, a fotosfera apresenta outros fenômenos caracteŕısticos,

sendo as manchas solares um dos mais importantes. Na Figura 1.2 podemos ver

um grupo de manchas solares e os grânulos ao seu redor. A fotosfera estende-se

por cerca de ∼500 km, onde tanto a densidade quanto a temperatura diminuem

seus valores;

• Cromosfera:localiza-se logo acima da fotosfera. A camada possui este nome

pelo tom avermelhado que apresenta quando observada em eclipses. Nesta ca-

mada ocorre um aumento gradual de temperatura até aproximadamente 105 K

em seu topo, cerca 2000 km acima da superf́ıcie solar segundo o modelo padrão.

Em Selhorst et al. (2005a), sugerimos que a cromosfera seja mais extensa do que

propõe o modelo padrão e tenha seu topo em 3500 km. A cromosfera é observada

em Hα, alguns comprimentos de onda em rádio e no ultravioleta;

• Região de Transição:camada muito estreita da atmosfera, com poucas cente-

nas de quilomêtros, onde ocorre um rápido aumento de temperatura, passando

dos 105 K observados na cromosfera para 106 K observados na coroa solar;

• Coroa:é a região mais externa e extensa da atmosfera solar, e apesar da sua

alta temperatura, é extremamente rarefeita e viśıvel a olho nu apenas durante

eclipses. Além das observações de eclipses, a coroa é observada em raios X,
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ultravioleta extremo (EUV), comprimentos de onda rádio e também em luz

branca com o auxilio de coronógrafos que produzem eclipses artificiais.

1.2 Regiões ativas

As manchas solares são regiões com intensos campos magnéticos, muito mais intensos

que o campo magnético global do Sol. As teorias mais recentes sugerem que os campos

magnéticos solares são gerados por um processo de d́ınamo que atua na tacoclina, a qual

está localizada aproximadamente a um terço do raio solar abaixo da superf́ıcie em direção

ao centro entre a camada radiativa e a camada convectiva. O campo magnético solar é

basicamente composto por um campo bipolar de larga escala da ordem de poucos Gauss

nas proximidades da fotosfera e campos extremamente intensos e compactos que surgem

na superf́ıcie dando origem à manchas solares (Figura 1.2), estes campos podem variar

de centenas até alguns milhares de Gauss.

Figura 1.2 - Grupo de manchas solares da região ativa NOAA 10030 observados em 15 de julho de 2002 pelo
”Swedish 1-meter Solar Telescope”.

Fonte: http://www.solarphysics.kva.se/

As manchas solares são geradas a partir do campo dipolar global, devido à rota-
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ção diferencial na camada convectiva, o que causa uma torção nos tubos de fluxo

magnético e fazem com que emerjam na superf́ıcie devido aos movimentos convectivos

da matéria na camada convectiva. Quando estes tubos de fluxo emergem na superf́ıcie

solar, aparecem manchas solares no local, as quais são vistas como pontos escuros no

disco em luz branca. A atmosfera magnetizada ao redor de um grupo de manchas solares

é chamada de região ativa. Em freqüências mais altas, como o ultravioleta, podemos

observar a formação dos arcos magnéticos na coroa a partir da região ativa que emergiram

do interior solar (Figura 1.3).

Figura 1.3 - Arcos magnéticos em uma região ativa observados em 171 Å pelo satélite TRACE (“Transition
Region and Coronal Explorer”) no dia 6 de novembro de 1999.

Fonte: http://trace.lmsal.com/

Regiões ativas apresentam campos magnéticos muito mais intensos que a área ao seu

redor e a apesar de serem observadas como manchas escuras e frias em luz branca, em

rádio freqüências as regiões ativas são brilhantes, ou seja, a atmosfera na região onde a

emissão rádio é formada está mais quente que a atmosfera ao seu redor. A presença de

campos magnéticos intensos gera emissão giro-ressonante, além de alterar as distribuições

de densidade e temperatura ao seu redor, fazendo com que a emissão bremsstrahlung

proveniente da região ativa também seja alterada. No Caṕıtulo 3, discutiremos os meca-

nismos de emissão das regiões ativas em rádio freqüências e as principais caracteŕısticas

observacionais presentes na literatura.
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A Figura 1.4 mostra a região ativa NOAA 09682 observada no dia 31 de outubro

de 2001 em diferentes comprimentos de onda. Em luz branca (Figura 1.4a), observamos

as umbras, regiões mais escuras, e penumbras, regiões acinzentadas ao redor das umbras,

de um grupo de manchas solares. Em Hα (Figura 1.4b), as umbras permanecem escuras,

surgem regiões brilhantes ao seu redor, chamadas plages. O magnetograma na Figura 1.4c

mostra as polaridades e intensidades do campo magnético da região ativa na fotosfera,

enquanto as medidas no ultra-violeta (Figura 1.4d) delineiam a formação das linhas de

campo magnético na atmosfera aquecida do Sol. As observações em 17 e 34 GHz (Figuras

1.4e e 1.4f) são formadas em diferentes camadas da atmosfera solar, sendo a emissão

em 34 GHz formada mais próxima da superf́ıcie solar, porém, ambas mostram que a

atmosfera da região ativa está mais quente na região onde são formadas.

As imagens em luz branca e Hα mostradas na Figura 1.4a e 1.4b foram obtidas

pelo “Big Bear Solar Observatory”(BBSO), enquanto o magnetograma e a imagem em

171 Å (Figura 1.4c e 1.4d) foram obtidas pelo MDI e EIT (“Extreme Ultraviolet Imaging

Telescope”) ambos instrumentos a bordo do satélite SOHO. Já as observações em rádio

freqüência, em 34 e 17 GHz (Figura 1.4e e 1.4f), foram obtidas pelo NoRH. O investimento

de diferentes grupos na construção de instrumentos em diversos comprimentos de onda

é de suma importância para entender os processos f́ısicos que agem no Sol e que estão

intrinsecamente ligados ao nosso planeta.

Pelo fato de não termos medidas dos valores dos campos magnéticos na atmosfera

solar, grande parte dos autores opta por usar extrapolações numéricas a partir dos

valores do campo magnético da fotosfera solar. Para tanto serão usados magnetogramas

obtidos pelo MDI (“Michelson Doppler Imager”) a bordo do satélite SOHO (“Solar and

Heliospheric Observatory”), a partir dos quais pode-se extrapolar as linhas do campo

magnético. O processo de obtenção dos magnetogramas e o formalismo matemático usado

nas extrapolações numéricas serão descritos no Caṕıtulo 4.

A extrapolação do campo magnético a partir do magnetograma resulta em um

cubo com as distribuições das linhas do campo magnético. Após a determinação da

estrutura tridimensional magnética, serão constrúıdas cubos de densidade e temperatura,

com o objetivo de modelar a emissão em freqüências rádio, em especial as observações

em 17 e 34 GHz obtidas pelo NoRH.

O NoRH obtém mapas de intensidade e polarização em 17 GHz, esta observação é

de grande importância para o estudo da emissão nesta freqüência, visto que a emissão
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possui tanto uma componente bremsstrahlung (devido à interação de elétrons livres com

outras part́ıculas) com baixo grau de polarização, quanto uma componente giro-ressonante

(devido ao movimento de giro dos elétrons ao redor das linhas de campo magnético)

a qual pode ser altamente polarizada. Em 34 GHz, o NoRH obtém apenas mapas de

intensidade, pois a emissão é totalmente devida ao bremsstrahlung. Uma descrição mais

detalhada sobre os dados observacionais é feita no Caṕıtulo 5.

No Caṕıtulo 6 descreveremos o modelo de atmosfera solar acima de regiões ativas

(SSC-AR), enquanto os resultados e as principais conclusões serão apresentados no

Caṕıtulos 7 e 8, respectivamente.
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NOAA 09682 ! 31/10/2001

a. Luz Branca

c. Magnetograma <. Ultra!violeta 171Å

e. 34 GHz F. 17 GHz

G. H!

Figura 1.4 - Região ativa NOAA 09682 observada em: a) Luz branca; b) Hα; c) Magnetograma; d) Ultra-

violeta 171 Å; e) 34 GHz; f) 17 GHz.
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2 Regiões Ativas

A atmosfera magnetizada ao redor de um grupo de manchas solares é conhecido como

região ativa. Nestas regiões existe uma maior concentração de linhas de campo magnético.

Quando observadas em luz branca ou em comprimentos de onda provenientes da fotosfera

e baixa cromosfera, as regiões ativas são escuras e mais fria que o meio ao seu redor.

Porém, em rádio freqüências, ultravioleta e raios X, as regiões ativas são brilhantes,

indicando que a atmosfera onde estas emissões são formadas foi aquecida em relação à

atmosfera calma circuncidante.

Neste caṕıtulo, faremos uma revisão sobre os mecanismos de emissão que formam

a emissão rádio, assim as principais caracteŕısticas observacionais relatadas na literatura.

2.1 Emissão em regiões ativas

Dois mecanismos são os principais geradores da emissão rádio proveniente das regiões

ativas não-explosivas:

• Bremsstrahlung térmico: é emitido quando elétrons livres interagem com o

campo elétrico de outras part́ıculas (por exemplo, prótons) alterando suas ve-

locidade e trajetória, ou seja, reduzindo sua energia cinética. Esta diferença na

energia é emitida sob a forma de radiação eletromagnética;

• Giro-ressonância térmica: origina-se dos elétrons espiralando ao redor das linhas

do campo magnético local. Ocorre quando a freqüência de observação rádio (ν)

é um harmônico (s = 1, 2, 3, ...) da giro-freqüência do elétron (νB).

Abaixo descreveremos as equações matemáticas propostas por Zirin (1988) e Dulk (1985)

para estes dois mecanismos de emissão.

2.1.1 Bremsstrahlung

A emissão bremsstrahlung ocorre quando elétrons colidem com outras part́ıculas alterando

suas velocidade e trajetória. Assim, a emissão destes elétrons depende principalmente da

densidade de part́ıculas na sua trajetória e suas temperaturas. Zirin (1988) propõe que o

coeficiente de absorção seja:

κB = 2× 10−23Z2gλ2neniT
(− 3

2
) (2.1)
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onde: κB =coeficiente de absorção bremsstrahlung;

Z =número atômico;

g =fator de Gaunt;

λ =comprimento de onda;

ne =densidade de elétrons;

ni =densidade de ı́ons;

T =temperatura efetiva.

O fator de Gaunt para a banda de temperatura e densidade do nosso interesse

pode ser expresso como:

g = 1, 27(2, 78 + logT − 1

3
logne) (2.2)

A opacidade do meio é,

τ =

∫ ∞

0

κBdL, (2.3)

onde: τ =opacidade;

dL=elemento de distância.

E a temperatura de brilho (TB) pode ser escrita como:

TB =

∫ ∞

0

TκBe−τdL. (2.4)

2.1.2 Giro-ressonância

A presença de um campo magnético em um plasma pode fazer com que a aceleração

das part́ıculas devido às colisões se torne até mesmo despreźıvel em comparação com a

aceleração devido ao movimento de giro das part́ıculas ao redor das linhas de campo

magnético. A emissão Bremsstrahlung é proporcional a n2
eT

− 1
2 , onde ne é a densidade

de elétrons e T a temperatura locais, enquanto que a giro-emissão vai com neT
a|B|b,

onde |B| é a intensidade do campo magnético e a e b são constantes maiores que 1.

Portanto, a emissão Bremsstrahlung será dominante se a densidade for alta o bastante

ou se a temperatura ou a intensidade do campo magnético forem baixos. Em muitas

circunstâncias podem ser observadas contribuições dos dois tipos de emissão.

Para o estudo da emissão de giro-ressonância é necessário considerar a freqüência
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de plasma dos elétrons

νp =
ωp

2π
=

[
nee

2

πme

]1/2

≈ 9000n1/2
e Hz, (2.5)

e a freqüência de giro do elétron

νB =
Ωe

2π
=

e|B|
2πmec

≈ 2, 8× 106|B| Hz, (2.6)

onde: νp = freqüência de plasma (Hz);

νB = freqüência de giro do elétron (Hz);

|B| = intensidade do campo magnético (G).

c = velocidade da luz (3× 1010 cm s−1);

e = carga do elétron (4, 8× 10−10 g1/2cm3/2s−1 );

me = massa do elétron (9, 11× 10−28g);

ne = densidade de elétrons (cm−3);

Se a freqüência observada for grande comparada com a giro-freqüência, a profundi-

dade óptica associada com a emissão é fracamente dependente do campo magnético.

Esta situação muda na presença de campos magnéticos fortes, quando a freqüência

observada (ν) é igual a baixos harmônicos (s = 2 a 4), da giro-freqüência (νB). Para

estas freqüências, onde ν = sνB, a giro-ressonância torna-se uma fonte muito forte

de opacidade. Abaixo, relacionamos as equações propostas por Dulk (1985) para a

radiação giro-ressonante de elétrons térmicos, a qual tem importante contribuição para a

temperatura de brilho de regiões ativas em rádio freqüências (Shibasaki et al., 1994; White

et al., 1995; Kundu et al., 2001; Vourlidas et al., 2006).

No limite não relativ́ıstico, a emissão de um elétron está no s-ésimo harmônico da

giro-freqüência, e a freqüência dominante nos processos de emissão e absorção deve

satisfazer à condição de ressonância:

ω =
sΩe

γ
+ k‖v‖ ≈

sΩe

γ
(1 + µβ cos αp cos θ), (2.7)

onde: k = vetor de onda;

αp = ângulo de passo;

β = v/c é a velocidade do elétron em termos de c;

µ= ı́ndice de refração;

Ωe = freqüência fundamental do elétron;

θ= ângulo entre a direção do observador e B.
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No limite não relativ́ıstico, o fator de Lorentz aproxima-se de

γ =
1

(1− β2)
1
2

∼= 1 (2.8)

e consideram-se somente os termos de maior ordem da série de Bessel que aparecem na

expressão da emissividade. Então, integrando sobre as velocidades dos elétrons de uma

distribuição Maxweliana, obtemos os seguintes resultados:

Intervalo de validade:

s2β2
◦ � 1 (2.9)

onde β2
◦ = kbT

mec2
, kb é a constante de Boltzmann.

A emissividade (ην) se relaciona com o coeficiente de absorção giro-ressonante (κν)

pela lei de Kirchhoff:

ην(s, θ) = µ2
σ

ν2

c2

∂

∂ω
(ωµσ)kbTκν(s, θ). (2.10)

Para |π/2− θ| & νB/2ν e νB/2ν � 1, temos

κν(s, θ) =
π2

4c

1

µσ
∂

∂ω
(ωµσ)

ν2
p

ν

s2

s!

(
s2β2

◦ sen2θ

2

)s−1
1

β◦ | cos θ |

× exp

[
−

(1− sνB

ν
)2

2µ2
σβ

2
◦ cos2 θ

]
(1− σ | cos θ |)2, (2.11)

onde σ = +1 para o modo ordinário (modo-o), σ = −1 para o modo extraordinário

(modo-x) e µσ é o ı́ndice de refração. Devido ao termo exponencial, κν decresce

rapidamente para freqüências diferentes de ν = sνB, sendo conveniente definir um co-

eficiente de absorção alternativo, como uma média tomada em um único harmônico, então:

< κν(s, θ) > =

∫ ∞

−∞
κν(s, θ)

dν

νB

=
(π

2

) 5
2 2

c

ν2
p

ν

s2

s!

(
s2β2

◦ sen2θ

2

)s−1

(1− σ | cos θ |)2. (2.12)
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2.2 Observações de regiões ativas

Muitos autores (Shibasaki et al., 1994; White et al., 1995; Kundu et al., 2001; Vourlidas et al.,

2006) estudaram a emissão de giro-ressonância em freqüências rádio e as intensidades do

campo magnético coronal necessárias para gerar esta emissão. Desses trabalhos, podemos

resumir que:

• a emissão rádio se origina somente dos primeiros harmônicos da giro-freqüência

(harmônicos 2 a 4);

• a emissão giro-ressonante em rádio freqüências maiores que ∼ 10 GHz provem

de campos magnéticos da ordem de kG;

• espera-se que a polarização rádio esteja na direção do modo extraordinário, visto

que o modo-x tem emissão mais espessa que o modo-o para um dado harmônico;

• esses campos magnéticos estão localizados próximos à região de transição.

Shibasaki et al. (1994) analisaram, em 17 GHz, a componente lenta (S) de uma região

ativa totalmente polarizada, com campo magnético mais intenso na mancha ĺıder

(2800±300 Gauss). Neste estudo, constataram que o principal mecanismo de emissão era

a giro-ressonância com a emissão concentrada no terceiro harmônico, e com a profundi-

dade óptica maior no modo-x (Kakinuma; Swarup, 1962), fazendo com que este seja o modo

dominante na emissão. A temperatura de brilho máxima da região foi de 2, 2 × 105 K,

porém não foi posśıvel estimar a densidade e temperatura da região através das medidas

em raio X mole, assim foi suposto que a temperatura efetiva acima da mancha solar era

de 1, 5× 106 K, uma densidade eletrônica de 108 cm−3 e θ = 30◦, o que resultou em uma

temperatura de brilho de 1, 9×105 K, que é próximo do valor observado. Os autores suge-

rem que a contribuição do 4◦ harmônico seja menor que a do 3◦ por 3 ordens de magnitude.

Brosius et al. (1997) estudaram a emissão da região ativa NOAA 7563 (17 de

agosto de 1993), usando observações em raios X e EUV obtidos pelo “Solar EUV and

Rocket Telescope and Spectrograph” (SERTS) e em freqüências rádio (1,465 e 5 GHz)

usando o “Very Large Array” (VLA). Os autores concluem que a emissão bremsstrahlung

não é suficiente para reproduzir os valores de temperatura de brilho observados, sendo

necessária contribuição giro-ressonante. Os valores do campo magnético coronal foram

calculados através de um modelo emṕırico baseado nas observações EUV e raios-X.

Estes valores de campo magnético são cerca de 2 vezes maiores que os valores obtidos

através de extrapolações potenciais do campo magnético fotosférico. Além disso, a maior
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parte da emissão giro-ressonante em 20 e 6 cm vem respectivamente do 3◦ e 4◦ harmônicos.

Usando o VLA em 8 e 15 GHz, Brosius e White (2006), estudaram a emissão de

uma região ativa no limbo oeste do Sol no dia 29 de julho de 2004. A observação em

15 GHz mostrou um máximo de intensidade de 6, 9 × 105 K, com polarizacão muito

pequena no local do máximo. Os autores estimaram que a emissão bremsstrahlung

resultaria em apenas 3, 4 × 104 K, indicando que a giro-emissão deveria dominar a

emissão da fonte. Para determinar o harmônico mais importante na emissão observada,

os autores usaram o estudo de White e Kundu (1997) com respeito à dependência

angular da profundidade óptica em relação aos harmônicos 2, 3 e 4 da giro-emissão.

White e Kundu (1997) mostraram que harmônicos maiores que 4 não têm profundidade

óptica significativa na coroa quiescente e que é improvável que o 4◦ harmônico seja

opticamente espesso nos 2 modos de propagação das ondas eletromagnéticas (ordinário

e extraordinário) simultaneamente, isto significa que o 4◦ harmônico produziria uma

emissão altamente polarizada, o que não é observado na região ativa estudada.

Pelo fato do campo magnético necessário para gerar o 2◦ harmônico em 15 GHz

(2600 G) ser maior que os valores observados na maioria das manchas solares na

fotosfera, Brosius e White (2006) concluem que a emissão provem do harmônico 3, onde

a intensidade de campo magnético necessário para gerar a emissão nesta freqüência é de

1750 G. Os autores usaram os mesmos argumentos para mostrar que a emissão observada

em 8 GHz vem do 3◦ harmônico, onde o campo magnético vale 960 G. Além disso,

comparando as observações rádio com imagens do Sol em luz branca os autores concluem

que as emissões giro-ressonantes em 15 e 8 GHz se formaram em aproximadamente 8000

e 12000 km acima da fotosfera solar.

Vourlidas et al. (2006) fizeram um estudo estat́ıstico com 529 observações de re-

giões ativas em 17 GHz entre julho de 1992 e julho de 1994 e conclúıram que o limite

inferior da intensidade do campo magnético na fotosfera deve ser aproximadamente

2200 G para que a emissão giro-ressonante se torne importante. Conclúıram também que

a emissão em 17 GHz provém do 3◦ harmônico (∼2000 G), considerando que esta emissão

origina-se acima da região de transição (∼2500 km no modelo padrão). Para um campo

fotosférico de 2200 G a escala de altura do campo magnético seria igual a ∼ 0, 08 G

km−1. Os autores também conclúıram que regiões ativas com polarização maior que 30%

em 17 GHz possuem um centro de giro-ressonância acima da região ativa. A maior parte

desta emissão vem de estruturas frias (∼ 1− 2× 105 K), mas pode atingir ńıveis coronais

em grandes manchas.
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Em Silva et al. (2005) os autores fizeram um estudo estat́ıstico de regiões com au-

mento de brilho que são observadas em 212 e 405 GHz pelo SST (“Solar Submillimetric

Telescope”) e coincidem com a localização de regiões ativas em outras freqüências.

Este trabalho é um estudo inédito em altas freqüências e mostrou um aumento de 3 a

20% na temperatura de brilho do Sol calmo. Nestas freqüências a emissão é devida ao

bremsstrahlung térmico.

Mesmo durante eventos transientes, a emissão de giro-ressonância de elétrons não-

térmicos muitas vezes não é observada em 17 GHz ou possui apenas uma fraca

contribuição. White et al. (1995) analisaram quatro eventos transientes, cuja emissão

não apresentou contribuição de elétrons não-térmicos, mesmo durante a fase impulsiva

do evento. Kundu et al. (2001) estudaram a evolução temporal de uma região ativa, em

17 GHz, durante 10 dias, onde ocorreram mais de 30 eventos fracos, e notaram que a

relação de importância da emissão girosśıncrotron não-térmico (usualmente dominante

por curtos peŕıodos durante a fase impulsiva) e a emissão bremsstrahlung térmico

(tipicamente dominante durante a fase de decaimento e em eventos graduais) é bastante

variável, dependendo da intensidade do evento.

2.3 Arcos Magnéticos

Com o advento das observações cont́ınuas em raios X e ultravioleta por meio de satélites,

o estudo dos arcos magnéticos acima de regiões ativas e suas composições se intensificou.

Entretanto, ainda existem muitas divergências observacionais em relação à estrutura

dos arco magnéticos e dos tubos de fluxo magnético formados ao seu redor. Trabalhos

baseados em medidas no ultravioleta extremo (EUV) encontram arcos aproximadamente

isotérmicos e em equiĺıbrio hidrostático (Gabriel; Jordan, 1975; Lenz et al., 1999; Aschwanden

et al., 1999; Aschwanden et al., 2000; Aschwanden et al., 2000), enquanto as observações em

raios X e os cálculos teóricos sugerem que os arcos coronais tenham um máximo de tem-

peratura de brilho no topo do arco (Rosner et al., 1978; Serio et al., 1981; Kano; Tsuneta, 1996).

Lenz et al. (1999) estimaram as temperaturas dos arcos magnéticos através da ra-

zão entre as medidas em 171 Å e 195 Å, respectivamente Fe IX e Fe XII. As medidas

mostraram valores consistentes com temperaturas da região de transição nos pés dos

arcos magnéticos (∼ 104 − 105 K), levando a concluir que os pés dos arcos escolhidos

estavam acima desta. Na região coronal a temperatura dos arcos não variou mais que

1,05 vezes, enquanto Kano e Tsuneta (1996) usando observações em raios X moles

obtidas pelo “Sof