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RESUMO

Este trabalho tem como objetivo modelar em 3 dimensoes a atmosfera solar acima de re-
gioes ativas a fim de reproduzir a emissao destas em radio freqiiéncias. O modelo calcula
as equacoes de transferéncia radiativa para os mecanismos de emissao bremsstrahlung e
giro-ressonancia térmicos. Por nao existirem medidas das intensidades dos campos magné-
ticos na atmosfera solar, foram feitas extrapolagoes potenciais a partir de magnetogramas
fotosféricos obtidos pelo MDI. A partir da extrapolacao de campo magnético, propomos
que linhas de campo magnético que possuam pés com intensidades maiores que um |B|yin
tenham tubos de fluxo ao seu redor com temperaturas e densidades maiores que os valores
da atmosfera do Sol calmo. O modelo foi testado através da comparacao com as medidas
observacionais obtidas pelo NoRH em 17 e 34 GHz. Em 34 GHz a emissao observada é
proveniente apenas do bremsstrahlung, enquanto em 17 GHz a giro-ressonancia também
torna-se importante. Regioes ativas com emissao devida apenas ao bremsstrahlung pos-
suem baixo grau de polarizagao em 17 GHz, enquanto as que possuem também emissao
giro-ressonante possuem polarizacdo maior que ~30%. A temperatura de brilho de regioes
nao-polarizadas observadas em 17 e 34 GHz deve-se as alteragoes nas distribuicoes de den-
sidade e temperatura na cromosfera e regiao de transicao, mudancas em alturas coronais
pouco influem nos valores das temperaturas de brilho destas regioes ativas. Em regioes
polarizadas, a emissao giro-ressonante pode se tornar o mecanismo mais importante na
emissdo em 17 GHz, dependendo da altura de formagao do 3° harmoénico (~ 2000 G).
Os magnetogramas obtidos pelo MDI possuem boa precisao para os campos magnéti-
cos menos intensos, mas nao sao capazes de medir campos com intensidades acima de
|IB| = 2000 G na fotosfera. A melhor solugdo encontrada para isto foi o ajuste de gaus-
sianas as medidas de intensidade do campo magnético multiplicadas por um fator 2 na
umbra negativa da regiao ativa (NOAA 10008). Com as intensidades do campo magnético
aumentadas, o 3° harmonico foi gerado na base da coroa solar (~3500-4000 km). Para
termos maximos de temperatura de brilho maiores que 10° K, as densidades na base da
coroa devem estar entre 10° e 10'° particulas cm™ e temperaturas de 3 — 5 x 10 K. Estes
valores de densidades sao compativeis com as medidas observacionais feitas em EUV, en-
quanto que temperaturas tao altas quanto estas sao observadas apenas em raios X moles.
Concluimos que o modelo reproduz muito bem as medidas maximas das temperaturas de
brilho em 17 e 34 GHz e é também capaz de reproduzir a morfologia destas regioes.






MODEL OF ACTIVE REGIONS AT RADIO FREQUENCIES

ABSTRACT

The goal of this work is to model in 3-D the 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
intensities greater than a |B|min have a flux tube formed around them, with temperatures
and densities differing from the quiet Sun values. The model was tested by reproducing
the emission from 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 we-
akly polarized, whereas those which present gyro-resonanse emission have polarization
degree 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 distributions in the cro-
mosphere and transition region, the changes at coronal heights have a small influence in
the observed brightness temperature. In the highly polarized active regions, however, 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 accuracy for weak magnetic fields, however, they are not able to measure mag-
netic field intensities greater than |B| = 2000 G at the photosphere. The best solution
found here was to fit gaussians to the photospheric magnetic field 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 the base of the solar corona (~3500-4000 km). To
reproduce the brightness temperature maxima of 10° K, the densities at the base of the
corona range between 10° and 10'° particles cm™ and temperatures of 3 — 5 x 10% K.
These density values are comparable to the observed measurements at EUV, whereas tem-
peratures as high as these are observed only in soft X-rays. 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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1 INTRODUCAO

Assim como toda ciéncia, a Fisica Solar estd em constante evolucao. Evolucao que tem
sido intensificada nas tultimas trés décadas pelo desenvolvimento tecnoldgico empregado
na observagao solar. Como exemplos desse avanco podemos citar o langamento de
satélites, a construcao de interferometros em radio freqiiéncias com alta resolucao

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

Atualmente é possivel estudar desde o interior solar, através da observacao de neutrinos e
da heliossismologia, até a alta coroa solar, através de observacoes em raios X, ultravioleta
extremo (EUV) e do uso de corondgrafos em satélites. Além disso, temos observacoes em
diversas linhas espectrais que se distribuem por uma grande faixa da atmosfera solar, tor-

nando possivel a construcao de modelos atmosféricos cada vez mais préximos da realidade.

Entre os instrumentos em solo, podemos destacar o “Nobeyama Radioheliograph”
(NoRH), que observa o Sol em 17 GHz desde 1992 com resolucao espacial de 10-18 se-
gundos de grau e a partir de 1996 também em 34 GHz com resolugao de 5-9 segundos de
grau. Por ser um instrumento em operagao hd mais de um ciclo de atividade solar (11
anos), o NoRH possibilita o estudo de fendémenos correlacionados com esse ciclo, como as

variacoes 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 observagoes 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 presenca de estruturas magnéticas, apenas foram consideradas
as distribuigoes de densidades (prétons e elétrons) e temperatura em relagao a altura na

atmosfera. Um breve resumo do modelo SSC sera feito no segundo Capitulo.

Como seqiiéncia ao modelo SSC, nés propomos um modelo de atmosfera solar acima de
regides ativas (SSC-AR). Este modelo tem como objetivo reproduzir as observacao de

regioes ativas quiescentes em freqiiéncias radio.
1.1 Estrutura solar

Para entender a estrutura das regioes ativas é necessario compreender como os campos
magnéticos solares se comportam, para tanto faremos uma breve descricao da estrutura

do interior e da atmosfera solar.
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Classicamente o interior solar era dividido em 3 camadas distintas (nucleo, ca-
mada radiativa e camada convectiva), porém, devido a sua importancia, a “tacoclina’
ou “camada de interface” vem sendo tratada como uma camada a parte. A Figura 1.1

mostra uma distribuicao esquematica do interior do Sol.

Radiative Zone

Core

NASMMSFC Hathaway

Figura 1.1 - Camadas do interior solar.

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

e Nicleo: é a regiao central do Sol, onde ocorrem as reacoes termo-nucleares,
transformando hidrogénio em hélio. A energia liberada por estas reacoes é trans-
portada por diferentes mecanismos até atingir a superficie solar. A temperatura
no interior solar ¢ de aproximadamente 1,5 x 107 K e sua densidade é cerca de
150 g cm~3. O nrcleo se estende até aproximadamente 25% da distancia entre o

centro e a superficie do Sol;

e Camada Radiativa: a energia gerada no nucleo é transportada por radiacao
até cerca de 70% do raio solar. Nesta camada, a temperatura cai de 7 x 10¢ K
para 2x 10°% K, enquanto a densidade varia de 20 g cm ™2 para cerca de 0,2 g cm ™3

no topo da camada;
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e Tacoclina ou Camada de Interface: nesta fina camada do interior solar
(S 1% do raio solar) praticamente ndo existem fluxos de matéria. Porém, ao
se afastar da camada radiativa os fluxos devem aumentar até se igualarem aos
movimentos da camada convectiva. Acredita-se que esta mudanca na velocidade
do plasma seja responsavel pela geracao do campo magnético solar através de

um processo de dinamo;

e Camada Convectiva: a partir do ponto onde a absorcao da radiacao torna-
se importante e a conveccao passa a ser o mecanismo mais eficiente, temos a
camada convectiva. A camada convectiva se estende pelos 1ltimos 2 x 10° km
do raio solar e termina na superficie, onde a temperatura é de apenas 5780 K e

a densidade de 2 x 1077 g cm ™3,

O topo da camada convectiva é a regiao do Sol que observamos a olho nu. A partir desta

superficie temos a atmosfera solar, a qual pode ser dividida em:

e Fotosfera:é a regiao da atmosfera que observamos ao olhar para o Sol a olho nu.
Uma observagao mais detalhada mostra que a fotosfera comporta-se como um
liquido em ebuli¢ao, mostrando o topo da camada convectiva, os chamados gra-
nulos. Além dos granulos, a fotosfera apresenta outros fenomenos caracteristicos,
sendo as manchas solares um dos mais importantes. Na Figura 1.2 podemos ver
um grupo de manchas solares e os granulos ao seu redor. A fotosfera estende-se
por cerca de ~500 km, onde tanto a densidade quanto a temperatura diminuem

seus valores com a altura;

e 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 10° K
em seu topo, cerca 2000 km acima da superficie solar segundo o modelo padrao.
Em Selhorst et al. (2005a), sugerimos que a cromosfera seja mais extensa do que
propoe o modelo padrao e tenha seu topo em 3500 km. A cromosfera é observada

em Ha, alguns comprimentos de onda em radio e no ultravioleta;

¢ Regiao de Transicao:camada muito estreita da atmosfera, com poucas cente-
nas de quilometros, onde ocorre um rapido aumento de temperatura, passando

dos 10° K observados na cromosfera para 10° K observados na coroa solar;

e Coroa:é a regiao mais externa e extensa da atmosfera solar, e apesar da sua
alta temperatura, é extremamente rarefeita e visivel a olho nu apenas durante

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

branca com o auxilio de corondgrafos que produzem eclipses artificiais.

1.2 Regioes ativas

As manchas solares sao regides com intensos campos magnéticos, muito mais intensos
que o campo magnético global do Sol. As teorias mais recentes sugerem que os campos
magnéticos solares sao gerados por um processo de dinamo que atua na tacoclina, a qual
estd localizada aproximadamente a um terco do raio solar abaixo da superficie em direcao
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 superficie dando origem & manchas solares (Figura 1.2); estes campos podem variar

de centenas até alguns milhares de Gauss.

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

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

As manchas solares sao geradas a partir do campo dipolar global, devido a rota-
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¢ao diferencial na camada convectiva, o que causa uma torcao nos tubos de fluxo
magnético e fazem com que emerjam na superficie devido aos movimentos convectivos
da matéria na camada convectiva. Quando estes tubos de fluxo emergem na superficie
solar, aparecem manchas solares no local, as quais sao vistas em luz branca como pontos
escuros no disco. A atmosfera magnetizada ao redor de um grupo de manchas solares
é chamada de regiao ativa. Em freqiiéncias mais altas, como o ultravioleta, podemos
observar a formagao dos arcos magnéticos na coroa a partir da regiao ativa que emergiram

do interior solar (Figura 1.3).

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

Fonte: http://trace.Imsal.com/

Regioes ativas apresentam campos magnéticos de centenas a milhares de Gauss, enquanto
na area ao seu redor os campos magnéticos possuem intensidades de poucas dezenas de
Gauss. Apesar de serem observadas como manchas escuras e frias em luz branca, em
radio freqiiéncias as regioes ativas sao brilhantes, ou seja, a atmosfera na regiao onde a
emissao radio é formada estd mais quente que a atmosfera ao seu redor. A presenca de
campos magnéticos intensos gera emissao giro-ressonante, além de alterar as distribuigoes
de densidade e temperatura ao seu redor, fazendo com que a emissao bremsstrahlung
proveniente da regiao ativa também seja alterada. No Capitulo 3, discutiremos os meca-

nismos de emissao das regides ativas em radio freqiiéncias e as principais caracteristicas
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observacionais presentes na literatura.

A Figura 1.4 mostra a regiao 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, regioes mais escuras, e penumbras, regioes acinzentadas ao redor das umbras,
de um grupo de manchas solares. Em Ha (Figura 1.4b), as umbras permanecem escuras,
surgem regioes brilhantes ao seu redor, chamadas plages. O magnetograma na Figura 1.4c
mostra as polaridades e intensidades do campo magnético da regiao ativa na fotosfera,
enquanto as medidas no ultra-violeta (Figura 1.4d) delineiam a formacao das linhas de
campo magnético na atmosfera aquecida do Sol. As observagoes em 17 e 34 GHz (Figuras
1.4e e 1.4f) sdo formadas em diferentes camadas da atmosfera solar, sendo a emissao
em 34 GHz formada mais préxima da superficie solar, porém, ambas mostram que a

atmosfera da regiao ativa estd mais quente na regiao onde sao formadas.

As imagens em luz branca e Ha mostradas na Figura 1.4a e 1.4b foram obtidas
pelo “Big Bear Solar Observatory”(BBSO), enquanto o magnetograma e a imagem em
171 A (Figura 1.4c e 1.4d) foram obtidas pelo MDI (“Michelson Doppler Imager”) e
EIT (“Extreme Ultraviolet Imaging Telescope”) ambos instrumentos a bordo do satélite
SOHO (“Solar and Heliospheric Observatory”). J& as observagdes em radio freqiiéncia,
em 34 e 17 GHz (Figura 1.4e e 1.4f), foram obtidas pelo NoRH. O investimento de
diferentes grupos na construcao de instrumentos em diversos comprimentos de onda ¢é
de suma importancia para entender os processos fisicos que agem no Sol e que estao

intrinsecamente ligados ao nosso planeta.

Pelo fato de nao termos medidas dos valores dos campos magnéticos na atmosfera
solar, grande parte dos autores opta por usar extrapolagoes numéricas a partir dos
valores do campo magnético da fotosfera solar. Para tanto serao usados magnetogramas
obtidos pelo MDI a bordo do satélite SOHO, a partir dos quais pode-se extrapolar as
linhas do campo magnético. O processo de obtengao dos magnetogramas e o formalismo

matematico usado nas extrapolagoes numéricas serao descritos no Capitulo 3.

A extrapolacdo do campo magnético a partir do magnetograma resulta em um
cubo com as distribuicoes das linhas do campo magnético. Apds a determinacao da
estrutura tridimensional magnética, serao construidos cubos de densidade e temperatura,
com o objetivo de modelar a emissao em freqiiéncias radio, em especial as observagoes
em 17 e 34 GHz obtidas pelo NoRH.

O NoRH obtém mapas de intensidade e polarizacao em 17 GHz, esta observacao é
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de grande importancia para o estudo da emissao nesta freqiiéncia, visto que a emissao
possui tanto uma componente bremsstrahlung (devido & interagao de elétrons livres com
outras particulas) com baixo grau de polarizagao, quanto uma componente giro-ressonante
(devido ao movimento de giro dos elétrons ao redor das linhas de campo magnético) que
pode ser altamente polarizada. Em 34 GHz, o NoRH obtém apenas mapas de intensidade,
pois a emissao ¢ totalmente devido ao bremsstrahlung. Uma descricao mais detalhada

sobre os dados observacionais ¢ feita no Capitulo 4.
No Capitulo 5 descreveremos o modelo de atmosfera solar acima de regides ativas

(SSC-AR), enquanto os resultados e as principais conclusoes serdo apresentados no

Capitulos 6 e 7, respectivamente.
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NOAA 09682 — 31/10/2001

a) Luz Branca

c) Magnetograma d) Ultra-violeta 171A

,

e) 34 GHz f) 17 GHz

Figura 1.4 - Regido ativa NOAA 09682 observada em: a) Luz branca; b) Ha; c) Magnetograma; d) Ultra-
violeta 171 A: e) 34 GHz; f) 17 GHz.
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2 REGIOES ATIVAS

A atmosfera magnetizada ao redor de um grupo de manchas solares é conhecido como
regiao ativa. Nestas regioes existe uma maior concentracao de linhas de campo magnético.
Quando observadas em luz branca ou em comprimentos de onda provenientes da fotosfera
e baixa cromosfera, as regides ativas sao escuras e mais frias que o meio ao seu redor.
Porém, em radio freqiiéncias, ultravioleta e raios X, as regioes ativas sao brilhantes,
indicando que a atmosfera onde estas emissoes sao formadas foi aquecida em relagao a

atmosfera calma circundante.

Neste capitulo, faremos uma revisao sobre os mecanismos de emissao que formam

a emissao radio, assim as principais caracteristicas observacionais relatadas na literatura.

2.1 Emissao em regioes ativas

Dois mecanismos sao os principais geradores da emissao radio proveniente das regioes

ativas nao-explosivas:

e Bremsstrahlung térmico: é emitido quando elétrons livres interagem com o
campo elétrico de outras particulas (por exemplo, prétons) alterando suas ve-
locidade e trajetoria, ou seja, reduzindo sua energia cinética. Esta diferenga na

energia é emitida sob a forma de radiacao eletromagnética;

e Giro-ressonancia térmica: origina-se dos elétrons espiralando ao redor das linhas
do campo magnético local. Ocorre quando a freqiiéncia de observagao radio (v)

¢ um harmonico (s = 1,2,3,...) da giro-freqiiéncia do elétron (vp).

Abaixo descreveremos as equagdes matematicas propostas por Zirin (1988) e Dulk (1985)

para estes dois mecanismos de emissao.
2.1.1 Bremsstrahlung

A emissao bremsstrahlung ocorre quando elétrons colidem com outras particulas alterando
suas velocidade e trajetoria. Assim, a emissao destes elétrons depende principalmente da
densidade de particulas na sua trajetéria e suas temperaturas. Zirin (1988) propode que o

coeficiente de absorgao seja:

Ky = 2 x 10722292 2n,n, T2 (2.1)
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onde: k;, =coeficiente de absor¢ao bremsstrahlung;
Z =numero atomico;

g =fator de Gaunt;

A =comprimento de onda;

n. =densidade de elétrons;

n; =densidade de ions;

T =temperatura efetiva.

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

pode ser expresso como:
1
g=1,27(2,78 + logT — 3 log n.) (2.2)

A opacidade do meio é,
T = / kpd L, (2.3)
0

onde: 7 =opacidade;

dL=elemento de distancia na dire¢ao do observador.

E a temperatura de brilho (T5) pode ser escrita como:

TB:/ Trye "dL. (2.4)
0

2.1.2 Giro-ressonancia

A presenga de um campo magnético em um plasma pode fazer com que a aceleragao
das particulas devido as colisoes se torne até mesmo desprezivel em comparagao com a
aceleracao devido ao movimento de giro das particulas ao redor das linhas de campo
magnético. A temperatura de brilho devido a emissao Bremsstrahlung é proporcional
a ngT’%, onde n. é a densidade de elétrons e T a temperatura local, enquanto que a
giro-emissao vai com n,7%/B|P, onde |B| é a intensidade do campo magnético e a e b
sao constantes maiores que 1. Portanto, a emissao Bremsstrahlung serda dominante se a
densidade for alta o bastante ou se a temperatura ou a intensidade do campo magnético
forem baixos. Em muitas circunstancias podem ser observadas contribuicoes dos dois

tipos de emissao.

Para o estudo da emissao de giro-ressonancia é necessario considerar a freqiiéncia
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de plasma dos elétrons

w. nee?]?
=L == ~ 9000n./* H 2.5
T on [ﬂme] e B8 (25)
e a freqiiéncia de giro do elétron
Qe B
vp = — = /Bl ~ 2,8 x 10°|B| Hz, (2.6)

2T 2Tmec

onde: v, = freqiiéncia de plasma (Hz);

vp = freqiiéncia de giro do elétron (Hz);

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

¢ = velocidade da luz (3 x 10'° cm s71);

e = carga do elétron (4,8 x 10710 g!/2ecm?/2571 );
m. = massa do elétron (9,11 x 10~28g);

ne = densidade de elétrons (cm™3);

Se a freqiiéncia observada for grande comparada com a giro-freqiiéncia, a profundi-
dade dptica associada com a emissao é fracamente dependente do campo magnético.
Esta situacao muda na presenca de campos magnéticos fortes, quando a freqiiéncia
observada (v) é igual a baixos harmonicos (s = 2 a 4), da giro-freqiiéncia (vp). Para
estas freqiiencias, onde v = svp, a giro-ressonancia torna-se uma fonte muito forte de
opacidade. Abaixo, relacionamos as equagdes propostas por Dulk (1985) para a radiagao
giro-ressonante de elétrons térmicos, a qual fornece importante contribuicao para a
temperatura de brilho de regides ativas em radio freqiiéncias (Shibasaki et al., 1994; White
et al., 1995; Kundu et al., 2001; Vourlidas et al., 2006).

No limite nao relativistico, a emissao de um elétron estd no s-ésimo harmonico da
giro-freqiiéncia, e a freqiiéncia dominante nos processos de emissao e absorcao deve

satisfazer a condicao de ressonancia:

Q Q
W= % + kv ~ 876(1 + 3 cos o, cos 6), (2.7)

onde: k = vetor de onda;

o, = angulo de passo;

B =wv/c é a velocidade do elétron em termos de c;
pu= indice de refragao;

Q. = freqiiéncia fundamental do elétron;

0= angulo entre a direcao do observador e B.
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No limite nao relativistico, o fator de Lorentz aproxima-se de

_
(1-p52):

1%

v = (2.8)
e consideram-se somente os termos de maior ordem da série de Bessel que aparecem na
expressao da emissividade. Entao, integrando sobre as velocidades dos elétrons de uma

distribuicao Maxweliana, obtemos os seguintes resultados:

Intervalo de validade:
232 < 1 (2.9)

kT
Mec?)

em que (3? = ky é a constante de Boltzmann.
A emissividade (7,) se relaciona com o coeficiente de absorgao giro-ressonante (k)

pela lei de Kirchhoff:
2

ve 0
771/(37 9) = N?TC_Q%(WMU)]%THV(S’ 9) (2'10)

Para |7/2 — 0| 2 vg/2v e vg/2v < 1, temos

2 s—1
Ky(s,0) = W_Q—al V_Pﬁ (8252 sen29> 1
4¢ po 5> (wto) v s! 2 Bs | cosb |
(1 - SVTB)Z 2
X exp —W (1 — 0 ‘ cos |) s (211)
onde 0 = +1 para o modo ordindrio (modo-0), ¢ = —1 para o modo extraordindrio

(modo-x) e p, é o indice de refracdo. Devido ao termo exponencial, x, decresce
rapidamente para freqiiéncias diferentes de v = svg, sendo conveniente definir um co-

eficiente de absorcao alternativo, como uma média tomada em um tnico harmoénico, entao:

< Ky(s,0) > = / ﬁy(s,H)d—V

00 VB
T\ 520252 (232 sen0\ " )
= <§) I (T) (1—0|cosb |)°. (2.12)
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2.2 Observacoes de regioes ativas

Muitos autores (Shibasaki et al., 1994; White et al., 1995; Kundu et al., 2001; Vourlidas et al.,
2006) estudaram a emissao de giro-ressonancia em freqiiéncias radio e as intensidades do
campo magnético coronal necessarias para gerar esta emissao. Desses trabalhos, podemos

resumir que:
e a emissao radio se origina somente dos primeiros harmonicos da giro-freqiiéncia
(harmonicos 2 a 4);

e a emissao giro-ressonante em radio freqiiéncias maiores que ~ 10 GHz provém

de campos magnéticos da ordem de kG;

e espera-se que a polarizacao radio esteja na direcao do modo extraordinario, visto

que o0 modo-x tem emissao mais espessa que o modo-o para um dado harmonico;

esses campos magnéticos estao localizados proximos a regiao de transicao.

Shibasaki et al. (1994) analisaram, em 17 GHz, a componente lenta (S) de uma regiao
ativa totalmente polarizada, com campo magnético mais intenso na mancha lider
(28004300 Gauss). Neste estudo, constataram que o principal mecanismo de emissao era
a giro-ressonancia com a emissao concentrada no terceiro harmonico, e com a profundi-
dade 6ptica maior no modo-x (Kakinuma; Swarup, 1962), fazendo com que este seja o0 modo
dominante na emissao. A temperatura de brilho méxima da regido foi de 22,0 x 10* K,
porém nao foi possivel estimar a densidade e temperatura da regiao através das medidas
em raios X mole, assim supoOs-se que a temperatura efetiva acima da mancha solar era de
1,5 x 10% K, uma densidade eletronica de 10® cm™ e 6 = 30°, o que resultou em uma
temperatura de brilho de 19, 0x 10* K, que é préxima do valor observado. Os autores suge-

rem que a contribui¢ao do 4° harmonico seja menor que a do 3° por 3 ordens de magnitude.

Brosius et al. (1997) estudaram a emissdo da regiao ativa NOAA 7563 (17 de
agosto de 1993), usando observagdes em raios X e EUV obtidos pelo “Solar EUV and
Rocket Telescope and Spectrograph” (SERTS) e em freqiiéncias radio (1,465 e 5 GHz)
usando o “Very Large Array” (VLA). Os autores concluem que a emissao bremsstrahlung
nao ¢ suficiente para reproduzir os valores de temperatura de brilho observados, sendo
necessaria uma contribuigao giro-ressonante. Os valores do campo magnético coronal
foram calculados através de um modelo empirico baseado nas observacoes EUV e raios-X.
Estes valores de campo magnético sao cerca de 2 vezes maiores que os valores obtidos

através de extrapolagoes potenciais do campo magnético fotosférico. Além disso, a maior
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parte da emissao giro-ressonante em 20 e 6 cm vem respectivamente do 3° e 4° harmonicos.

Usando o VLA em 8 e 15 GHz, Brosius e White (2006), estudaram a emissao de
uma regiao ativa no limbo oeste do Sol no dia 29 de julho de 2004. A observacao em
15 GHz mostrou um méximo de intensidade de 69,0 x 10* K, com polarizacao muito
pequena no local do maximo. Os autores estimaram que a emissao bremsstrahlung
resultaria em apenas 3,4 x 10* K, indicando que a giro-emissao deveria dominar a
emissao da fonte. Para determinar o harmonico mais importante na emissao observada, os
autores usaram o estudo de White e Kundu (1997) com respeito a dependéncia angular da
profundidade 6ptica em relacao aos harmonicos 2, 3 e 4 da giro-emissao. White e Kundu
(1997) mostraram que harmonicos maiores que 4 nao tém profundidade éptica significa-
tiva na coroa quiescente e que é improvavel que a emissao proveniente do 4° harmonico
seja opticamente espessa nos 2 modos de propagacao das ondas eletromagnéticas
(ordinario e extraordindrio) simultaneamente, isto significa que o 4° harmoénico pro-

duziria uma emissao altamente polarizada, o que nao é observado na regiao ativa estudada.

Pelo fato do campo magnético necessario para gerar o 2° harmonico 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 emissao provem do harmoénico 3, onde
a intensidade de campo magnético necessario é de 1750 G. Os autores usaram os mesmos
argumentos para mostrar que a emissao observada em 8 GHz vem do 3° harmonico,
onde o campo magnético vale 960 G. Além disso, comparando as observagoes radio com
imagens do Sol em luz branca os autores concluem que as emissoes giro-ressonantes em

15 e 8 GHz se formaram aproximadamente 8000 e 12000 km acima da fotosfera solar.

Vourlidas et al. (2006) fizeram um estudo estatistico com 529 observagoes de re-
gioes ativas em 17 GHz entre julho de 1992 e julho de 1994 e concluiram que o limite
inferior da intensidade do campo magnético na fotosfera deve ser aproximadamente
2200 G para que a emissao giro-ressonante se torne importante. Concluiram também que
a emissao em 17 GHz provém do 3° harmonico (~2000 G), considerando que esta emissao
origina-se acima da regiao de transigdo (~2500 km no modelo padrao). Para um campo
fotosférico de 2200 G a escala de altura do campo magnético seria igual a ~ 0,08 G
km~!. Os autores também concluiram que regioes ativas com polarizacao maior que 30%
em 17 GHz possuem um centro de giro-ressonancia acima da regiao ativa. A maior parte
desta emissao vem de estruturas frias (~ 1 — 2 x 10° K), mas pode atingir niveis coronais

em grandes manchas.

Em Silva et al. (2005) os autores fizeram um estudo estatistico de regides com au-
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mento de brilho que sao observadas em 212 e 405 GHz pelo SST (“Solar Submillimetric
Telescope”) e coincidem com a localizacao de regides ativas em outras freqiiéncias. Este
trabalho é um estudo inédito em altas freqiiéncias e mostrou um aumento de 3 a 20%
na temperatura de brilho do Sol calmo. Os autores concluem que nestas freqiiéncias a
emissao é devido ao bremsstrahlung térmico, de uma componente diferente daquela que

origina a emissao em baixas freqiiéncias.

Mesmo durante eventos transientes, a emissao de giro-ressonancia de elétrons nao-
térmicos muitas vezes nao é observada em 17 GHz ou possui apenas uma fraca
contribuigdo. White et al. (1995) analisaram quatro eventos transientes, cuja emissao
nao apresentou contribuicao de elétrons nao-térmicos, mesmo durante a fase impulsiva
do evento. Kundu et al. (2001) estudaram a evolugao temporal de uma regiao ativa, em
17 GHz, durante 10 dias, onde ocorreram mais de 30 eventos fracos, e notaram que a
relacdo de importancia da emissao girossincrotron nao-térmico (usualmente dominante
por curtos periodos durante a fase impulsiva) e a emissao bremsstrahlung térmico
(tipicamente dominante durante a fase de decaimento e em eventos graduais) é bastante

variavel, dependendo da intensidade do evento.
2.3 Arcos Magnéticos

Com o advento das observagoes continuas em raios X e ultravioleta por meio de satélites,
o estudo dos arcos magnéticos acima de regioes ativas e suas composigoes se intensificou.
Entretanto, ainda existem muitas divergéncias observacionais em relacao a 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 equilibrio hidrostatico (Gabriel; Jordan, 1975; Lenz et al., 1999; Aschwanden
et al., 1999; Aschwanden et al., 2000; Aschwanden et al., 2000), enquanto as observagoes em
raios X e os calculos tedricos sugerem que os arcos coronais tenham um maximo 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 observados
pelo satélite TRACE, através da razao entre as medidas em 171 A e 195 A, respectiva-
mente Fe IX e Fe XII. As medidas mostraram valores consistentes com temperaturas da
regiao de transicao nos pés dos arcos magnéticos (~ 10* — 10° K), levando a concluir
que os pés dos arcos escolhidos estavam acima desta. Na regiao coronal a temperatura
dos arcos nao variou mais que 1,05 vezes, enquanto Kano e Tsuneta (1996) usando
observacoes em raios X moles obtidas pelo “Soft X-ray Telescope”(SXT) a bordo do

satélite Yohkoh mediram variacoes de temperatura entre os pés e o topo dos arcos
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magnéticos, maiores que 1,20 vezes. Isso levou a conclusao que os arcos observados em
EUV sao de classe diferente daqueles observados em raios X moles. Esta proposta ganhou
forga com o trabalho de Nagata et al. (2003) que compararam as observagao em raios X
moles do Yohkoh com as medidas em 171 A do EIT, e mostraram que arcos com grandes
diferencas de temperaturas possuem posicoes completamente diferentes, porém, arcos

com temperaturas proximas coincidem em posigao.

Como solucao alternativa, Reale e Peres (2000) propdem que o resultado obtido
por Lenz et al. (1999) seria explicado pela presenca de arcos com espessuras menores
que 1 segundo de arco, os quais devido a resolucao espacial do TRACE aparecem como
um Unico arco. Os autores propoem um modelo composto por um feixe de 6 arcos
finos com temperaturas ditadas pelo balanco energético, cujas temperaturas dos topos

variam de 0,8 a 5,0x10% K, porém se analisado como um arco simples parecera isotérmico.

Usando medidas do SXT, Yoshida e Tsuneta (1996) propdem que o plasma das
regioes ativas em raios X moles variam de 3 até 10 x 10° K. Arcos transientes, com tem-
pos de vida de poucas horas, geralmente possuem temperaturas mais altas (5-8x10° K)
do que as estruturas de baixa temperatura (3-4x10° K). Os autores classificaram o
plasma das regioes ativas em raios X moles como tendo uma componente transiente de
alta temperatura (7' > 5 x 10° K) e uma componente quiescente de longa duragao com

baixas temperaturas (3 < T < 5 x 10° K).

O estudo das regioes ativas em multiplas freqiiéncias de rdadio é muito importante,
pois a emissao observada ocorre em diferentes alturas da atmosfera solar, sendo que
freqiiéncias mais altas vem de alturas mais proximas da superficie solar. Além de
possuirem mecanismos de emissao distintos, onde a emissao das freqiiéncias altas (por
exemplo: 34, 212 e 405 GHz) é devido ao bremsstrahlung térmico, enquanto as freqiiéncias

mais baixas como o 17 GHz tém uma componente de giro-ressonancia muito importante.

Como nosso trabalho pretende modelar somente a componente S das regides ati-
vas, iremos considerar somente as emissoes bremsstrahlung térmico e de giro-ressonancia.
Para tanto, além de considerar as intensidades dos campos magnéticos presentes numa
regiao ativa, também temos que considerar as densidades e temperaturas dentro dos

tubos de fluxo magnéticos e o reflexo da presenca destes tubos na atmosfera local.
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3 EXTRAPOLACOES DO CAMPO MAGNETICO

Um magnetograma, como mostra a Figura 3.1, representa as medidas das intensidades
do campo magnético na superficie do Sol. Inicialmente estes magnetogramas eram feitos
através do efeito Zeeman onde, devido a presenca do campo magnético os niveis de energia
de um atomo inicialmente degenerados sao separados. Esta separagao em energia é devido
ao numero quantico magnético (Mj), associado a componente do momento angular
total (J) na direcao do campo magnético. Quando a intensidade do campo magnético é

zero, todos os estados M; tém a mesma energia. Esta degenerecéncia é removida se B # 0.

NOAA 10008 - 3:11:00

0
8
£ -100
(0]
©
n
3
S 200
(@]
o
2
R
S 300
n
o
o
~400

-100 0 100 200 300
Posicdo (segundos de arco)

Figura 3.1 - Magnetograma da regido ativa NOAA 10008 obtida pelo MDI.

O efeito Zeeman classico, conhecido como tripleto Zeeman, é constituido por duas
componentes deslocadas (o) e uma nao deslocada (7). Este deslocamento da linha é
proporcional a intensidade do campo magnético, e a medida que nos afastamos da
superficie solar torna-se mais dificil de ser observado, devido aos campos magnéticos

atmosféricos serem mais fracos e ao alargamento das linhas espectrais, causado por
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colisoes e pelo efeito Doppler.

Porém, se o campo magnético for fraco, a separacao das linhas espectrais serd pe-
queno e devemos recorrer ao fato de que as componentes Zeeman sao polarizadas.
Atualmente, os magnetogramas sao feitos através das medidas de polarizacao da linha,
onde duas imagens sao produzidas, uma em cada sentido da polarizacao circular da onda
e a diferenca entre elas produz o magnetograma, com a intensidade do campo mostrada

como regioes positivas e negativas dependendo da direcao do campo.

Devido ao fato das medidas do campo magnético sé serem precisas o suficiente
nas proximidades da superficie solar, para se obter informagcoes dos campos magnéticos
coronais os astronomos solares extrapolam numericamente as medidas fotosféricas. Dentre
os métodos mais usados estao a extrapolacao potencial e a de campo livre de forca, os

quais iremos descrever abaixo, baseados em Stix (2004).
3.1 Extrapolagao Potencial

O campo magnético medido na fotosfera pode ser atribuido a uma corrente elétrica sub-
fotosférica. Além disso, deve haver um sistema de correntes elétricas na propria atmosfera
que também constitui uma fonte para um determinado campo elétrico. Porém, pouco se
sabe sobre estas correntes atmosféricas, que serao ignoradas em uma primeira aproxi-
magao. Neste caso, o campo atmosférico (B) pode ser obtido a partir de um potencial

(¢)7
B = -V, (3.1)

e pode ser calculado pelo método a seguir.

Em analogia ao calculo de um potencial eletrostatico, a componente normal B,,
na superficie z = 0, é relacionada a uma ficticia densidade superficial de carga o,, de um
monopolo magnético. A carga superficial gera o campo na metade superior, z > 0, mas
também um campo idéntico na metade inferior, z < 0. Este ultimo nao possui interesse

fisico para nossa proposta, assim, temos
UmOm =V - B =2B.,0(2), (3.2)

onde §(z) é a funcao delta de Dirac, u,, é a permeabilidade magnética do meio, e substi-
tuindo (3.2) em (3.1) obtém-se:

Vg = —2B.i(2). (3.3)
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A solucao para esta equacao é uma integral de Poisson, em que

1 B.(r")
r)=— dr 3.4
¢ uma integral sobre a superficie z = 0. Podemos ver que somente precisamos da
componente normal de B para calcular o campo potencial, o que pode ser medido pelo

efeito Zeeman.

O potencial acima é apropriado se um magnetograma cobrindo uma pequena regiao
da superficie solar evolui de forma que a curvatura do campo possa ser negligenciada.
Para o cédlculo de campos magnéticos globais a geometria esférica deve ser levada em

consideracao.
3.2 Campos Livres de Forga
Para que um plasma esteja em equilibrio hidrostatico, ele deve satisfazer a seguinte equa-
¢ao
JxB—Vp+pg=0, (3.5)

onde: j = densidade de fluxo de uma corrente elétrica, que gera uma densidade de forca
magnética j x B;
Vp = gradiente de pressao;

pg = densidade de forga gravitacional.

No interior das estrelas os termos dominantes serao Vp e pg. Entretanto em at-
mosferas estelares, como a coroa solar, o campo magnético tem papel dominante. Se este

for o caso, a equacao para o equilibrio se reduz a
jxB=0. (3.6)

Um campo magnético que satisfaca esta equacao é chamado de campo livre de forca, ou
seja, a forca de Lorentz é zero, o que sé ocorrera se a corrente elétrica e o campo magnético

possuirem a mesma diregao. Como a densidade de corrente é
jo 'V x B, (3.7)
a equacao 3.6 pode ser escrita como:

(V x B)xB = 0. (3.8)
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Assim,
V x B = aB, (3.9)

onde o em geral é uma funcao de coordenadas espaciais. Aplicando o operador divergente
a ambos os lados, temos
B-Va=0, (3.10)

isto é, a é uma constante ao longo das linha de campo.

Na atmosfera solar um campo magnético livre de forca pode ser calculado se o va-
lor de « for conhecido para os pés da linha de campo, além do conhecimento da

componente da linha de campo, B,, normal a superficie solar.
3.3 Meétodo computacional

Para modelar a atmosfera solar acima de regides ativas, é necessario simular primei-
ramente a estrutura magnética da regiao a ser estudada. Utilizamos para isto, um
programa desenvolvido em IDL (“Interactive Data Language”) com base no traba-
lho de Nakagawa e Raadu (1972), em que a partir de um magnetograma é possivel

extrapolar tanto o campo potencial (« = 0), quanto o campo livre de forga linear (« # 0).

A extrapolacao a partir da componente do campo magnético normal a superficie
(B., magnetograma do MDI) resulta em um cubo de intensidades para cada uma das
componentes do vetor campo magnético (B,, B, e B,). A regiao extrapolada tem uma
drea de aproximadamente 500 x 500 segundos de grau?, resultando em um cubo de

intensidade magnética com a mesma &area e uma altura de quase 200 segundos de grau

(~1,5 x 10° km).

A Figura 3.2 mostra a componente B, para uma extrapolacdo potencial (o = 0)
da regiao NOAA 10008 em diferentes alturas (h) da atmosfera solar. O campo magnético
fotosférico é mostrado na Figura 3.2a, onde podemos notar que houve uma pequena
variagao da intensidade no pélo negativo extrapolado (B,=-1905 G) em relac¢ao ao valor
no campo magnético original (B, = —1857 (). Essa variacao é decorrente do céalculo
das componentes B, e B, do campo magnético. Porém, estas variacoes nao acarretam
grandes alteracoes em nossas simulagoes. A variacao de B, no pélo negativo foi de quase
500 G em cerca de 1400 km de altura(Figuras 3.2a e 3.2b), chegando a uma intensidade
de |B,|=1427 G.

Além do valor da intensidade, a extrapolacao do campo magnético gera as posi-

¢oes espaciais das linhas do campo magnético na atmosfera solar. Estas posi¢oes sao de
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Figura 3.2 - Extrapolagcdo potencial para a regido NOAA 10008 a partir do magnetograma do MDI para
diferentes alturas (h) na atmosfera solar. Em cada Figura sdo mostradas as intensidades maximas
nos pdlos negativo (Bmin) € positivo (Bimax)-

suma importancia para nosso modelo, pois propomos que ao redor destas linhas sejam
criados tubos de fluxo com densidades e temperaturas diferentes da atmosfera calma do
Sol. A Figura 3.3 mostra algumas linhas de campo magnético resultantes da extrapolagao
potencial (« = 0) para a regiao NOAA 10008. Podemos observar a concentragao dos pés
das linhas do campo magnético no pélo negativo, enquanto os pés positivos estao mais

dispersos ao redor do niucleo negativo.
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Figura 3.3 - Linhas de campo magnético, obtidas pela extrapolacdo potencial para a regido NOAA 10008 a
partir do magnetograma do MDI.
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4 ANALISE DOS DADOS OBSERVACIONAIS
4.1 Levantamento dos dados

Este trabalho tem como objetivo modelar a emissao de regioes ativas observadas em 17 e
34 GHz, pelo “Nobeyama Radioheliograph”(NoRH). O NoRH ¢é um rédio interferometro
que opera desde 1992, obtendo mapas de intensidade e polarizagao em 17 GHz e também
mapas de intensidade em 34 GHz, a partir de 1996. Ele é composto por 84 antenas de 80
cm de diametro dispostas na forma de “T”, distribuidas ao longo de 490 m na direcao

leste-oeste e 220 m na dire¢ao norte-sul.

O interferometro possui resolucao espacial de 10-18 segundos de grau em 17 GHz
e metade desta resolugao em 34 GHz. Sua resolucao temporal é de 1 s para o Sol calmo
e de 50 ms na observacao de eventos. Para o Sol calmo (SC), a base de dados do NoRH
disponibilisa mapas em intervalos de 10 min durante aproximadamente 8 h por dia,

resultando em cerca de 50 mapas solares por dia.

Os mapas de intensidade sao resultados da soma das medidas de polarizacao cir-

cular a direita (R) e & esquerda (L), ou seja,
Ty =TF +Tk.

Apoés a sintese das imagens, a temperatura de brilho do Sol calmo é normalizada para
10* K, com base em Zirin et al. (1991), tanto em 17 quanto em 34 GHz.

Por sua vez, os mapas de polarizagao em 17 GHz, sao obtidos pela subtracao en-
tre as polarizagoes a direita e a esquerda (R — L). Assim, o grau de polarizagao (r.) pode

ser obtido pela equacao:
TR-L)

B
ro=— B (4.1)
T T

O NoRH disponibiliza 1 mapa solar por dia em cada uma das freqiiéncias observadas
na pagina da Internet <ftp://solar.nro.nao.ac.jp/>. Os mapas em 17 GHz tém &reas
de 512x512 pixel?, onde cada pixel equivale a 4,91 segundos de grau. Enquanto, os ma-

pas de 34 GHz tém dreas de 1024x1024 pixel? e cada pixel equivale a 2,46 segundos de grau.
A Figura 4.1 mostra um exemplo de mapa solar de intensidades obtido pelo NoRH em

17 GHz. A temperatura de brilho da Figura 4.1 foi limitada em 3 x 10* K para podermos

observar todas as regioes ativas observadas. O mapa em 34 GHz obtido no mesmo
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horario é mostrado na Figura 4.2, onde a temperatura maxima no mapa foi fixada em
2,5 x 10* K.
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Figura 4.1 - Mapa do Sol em 17 GHz obtido pelo NoRH no dia 07 de novembro de 2002 as 03:00:01 UT. A
temperatura de brilho maxima no mapa foi limitada em 3 x 10* K.

O mapa em 17 GHz mostra claramente 4 regides ativas sendo a mais intensa (NOAA
10180) localizada préxima ao centro do disco solar. A mesma regiao ativa é observada no
mapa em 34 GHz (marcada por al na Figura 4.2), porém, como 34 GHz estd no limite de
observacao do instrumento, o resultado é um mapa mais ruidoso que em 17 GHz. Um dos
principais problemas dos mapas em 34 GHz é o surgimento de estruturas fantasmas no
mapa, por exemplo, a regiao a2 na Figura 4.2 é uma cépia da regido ativa real (al). Por
outro lado, as estruturas b1 e b2 nao parecem ser reais, porém, podem causar aumento
local da temperatura de brilho, vide o efeito causado pela estrutura b1. Um problema

maior ocorre quando estruturas fantasmas se sobrepoem as estruturas reais do Sol.
Iremos utilizar também magnetogramas obtidos pelo MDI (“Michelson Doppler

Imager”) a bordo do satélite SOHO, o qual orbita o ponto 1 de Lagrange desde 1996

e fornece dados diarias desde 1997. Esta posicao estratégica permite que o Sol seja
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Figura 4.2 - Mapa do Sol em 34 GHz obtido pelo NoRH no dia 07 de novembro de 2002 as 03:00:01 UT. A
temperatura de brilho maxima no mapa estd saturada em 2.5 x 10* K.

observado continuamente pelos instrumentos a bordo. Os magnetogramas do MDI sao
imagens de 1024x1024 pixel?, onde cada pixel equivale 1,98 segundos de grau. Na Figura
4.3 mostramos um magnetograma obtido pelo MDI no mesmo dia que a observacao
em 17 e 34 GHz feita pelo NoRH, com apenas 15 min de diferenga. A imagem mostra
aumento nas intensidades magnéticas nas mesmas posicoes onde foram observadas as

regioes ativas em 17 GHz, e variagoes de campo magnético menores em outras posigoes.

4.2 Andlise

Selecionamos 61 regides ativas em 17 GHz (intensidade e polarizagao) entre 1992 e 2002
para serem analisadas, as quais nao apresentaram muita atividade (explosoes) enquanto
visiveis no disco solar. As regides selecionadas apds 1996 contam também com mapas
de intensidade em 34 GHz (44 regides ativas) e apds 1997 temos magnetogramas quase
didrios obtidos pelo MDI (39 regides ativas).

A Tabela 4.1 mostra algumas informacoes sobre as regides ativas quando estavam
longitudinalmente proximas ao centro do disco solar, onde os efeitos de curvatura da
superficie solar sao menos pronunciados. Na tabela sao mostrados os valores médios dos
maximos das temperaturas de brilho para os mapas obtidos num determinado dia, estes
valores sao obtidos apos a exclusao de alguns mapas com temperaturas de brilho méximas
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Figura 4.3 - Magnetograma do Sol obtido pelo MDI no dia 07 de novembro de 2002 as 03:15:01 UT.

muito maiores que a média apresentada no dia. Estes valores altos de temperatura de
brilho podem ter diferentes razoes. Em 17 GHz sao provavelmente devidos a eventos
radio, entretanto em 34 GHz eles podem ser de origem instrumental, por exemplo, devido
ao surgimento ou sobreposicao de estruturas fantasmas durante a sintetizacao dos mapas.
Devido aos problemas de medida em 34 GHz, a andlise a seguir se concentrard apenas
nas medidas obtidas em 17 GHz.

O conjunto escolhido apresenta tanto regioes ativas com fraca ou nenhuma polari-
zacdo bem como regides altamente polarizadas. As médias das polarizagoes maximas
obtidas num determinado dia sao mostrados na coluna 5. Na Tabela 4.1, 15 das 61
regides ativas mostram polarizacao média maior que 30%, ou seja, possuem emissao
giro-ressonante (Vourlidas et al., 2006).

Como nossa amostragem era pequena, principalmente em relagao ao ntmero de re-
gides ativas com magnetogramas do MDI disponiveis (39), analisamos mais 68 regioes
ativas entre 2003 e 2007. Porém, para estas regioes ativas extras podemos contar apenas
com os mapas em 17 GHz (intensidade e polarizagao) disponiveis na péagina da Internet
do NoRH, ou seja, apenas 1 mapa por dia.
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Tabela 4.1 - Parametros das regides ativas analisadas.

NOAA Dia Tg 17GHz (10°K) | Ts 34GHz (10*K) | Pol. (%) | |B|max(G)
7216 05/07/1992 5,21+0,6 - 5,2+1,4 -
7260 19/08/1992 30+4 - 86,6+2,1 -
7335 11/11/1992 9,2+2,0 - 56+10 -
7348 | 29/11/1992 3,0+0,7 - 3,5+1,6 -
7417 08/02/1993 12,4+1,4 - 8b£7 -
7420 10/02/1993 5,840,5 - 48+9 -
7448 17/03/1993 3,37+0,25 - 7,5£2,8 -
7515 01/06,/1993 4,2+0,4 - 9,9+2,8 -
7590 03/10/1993 6,7+1,1 - 65115 -
7613 | 05/11/1993 1,60+0,18 - 33+5 -
7722 | 18/05/1994 3,3+0,4 - 21,5424 -
7757 | 23/07/1994 3,3+0,4 - 4,9+1,1 -
7765 14/08/1994 10,9+2,5 - 9+7 -
7776 | 09/09/1994 1,714+0,14 - 2612 -
7790 18/10/1994 1,86+0,18 - 1143 -
7863 16/04/1995 3,57+0,18 - 5,2+1,3 -
7888 11/07/1995 2,34+0,26 - 5,1+1,9 -
7981 03/08/1996 5,2£1,0 1,90£0,27 6512 -
7999 | 26/11/1996 4,4+0,6 2,240,5 6,1+1,5 -
8026 | 03/04/1997 3,240,5 1,85+0,14 34+1,6 | 1060+£110
8085 13/09/1997 3,240,4 1,83+0,12 5741,6 | 1540+150
8193 08/04/1998 3,0+0,7 1,734+0,10 5,7£2,2 1620+160
8214 | 04/05/1998 4,1+0,4 2,06+0,23 5,6+1,3 | 1500£150
8203 | 08/08/1998 4,3740,24 2,440,4 5,741,4 -
8375 04/11/1998 6,440,5 1,83+0,24 53+7 1700+£170
8439 | 19/01/1999 4,240,7 1,84+0,17 4,5+1,2 -
8518 | 23/04/1999 2,43£0,24 1,73+0,13 5,6+1,5 930+90
8545 21/05/1999 4,3+0,9 1,82+0,19 45412 19404190
8628 13/07/1999 3,34+0,5 2,34+0,5 6,6+2,5 | 1490+150
8657 09/08/1999 2,25+0,15 1,81£0,14 7,4+2.4 1350£130
8662 11/08/1999 3,434+0,28 1,90+0,10 59+1,8 | 1430+140
8692 | 14/09/1999 3,340,3 2,240,4 49+15 | 1600160
8766 19/11/1999 2,540,6 1,5940,14 6,0+2,4 -
8805 24/12/1999 12,2+1,6 1,70£0,10 79+4 20001200
8858 10/02/2000 2,840,6 1,66+0,26 5+4 1250+130
8910 18/03/2000 4,4+0,4 2,00+0,19 6,2+1,3 | 1490+150
9054 | 29/06/2000 3,1+0,4 1,74+0,11 38+10 1950+190
9056 | 30/06/2000 2,46+0,22 1,8240,15 4,6£2,9 | 1160+120

(Continua)
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Tabela 4.1 - Conclusao

NOAA Dia Tg 17GHz (10°K) | Tg 34GHz (10°K) | Pol. (%) | |B|max(G)
9090 | 23/07/2000 4,3+0,6 2,16£0,17 6,1£1,1 | 1580160
9173 | 01/10/2000 2,514£0,27 1,67+0,15 6,6£1,6 | 1650+£160
9190 | 15/10/2000 1,58+0,14 1,504+0,11 2,542,1 | 1490£150
9194 | 17/10/2000 2,9+0,3 1,63+0,08 52+1,9 | 1050£100
9415 | 09/04,/2001 65+11 1,8240,13 7548 | 19204190
9418 | 11/04/2001 3,17+0,26 1,80+0,15 0,8+£0,6 | 1630+£160
9445 | 05/05/2001 3,49-+0,28 1,96+0,24 6,9+41,3 | 1370140
9448 | 08/05/2001 1,7240,23 1,7840,17 3,74£2,6 | 1540£150
9502 | 18/06,/2001 2,540,5 1,7840,13 3,7£2,8 | 1060£110
9511 | 25/06,/2001 2,9+0,6 1,7440,13 3,3£2,4 | 1310£130
9543 | 21/07/2001 3,080,24 2,13+0,21 5,7+1,7 | 1590160
9585 | 21/08/2001 3,8+0,4 2,06-£0,27 6,242,2 | 1480£150
9596 | 30,/08,/2001 1,940,3 1,66+0,15 443 15904160
9616 | 18/09/2001 2,840,5 1,80+0,17 44424 | 1680£170
9672 | 24/10/2001 25+4 2,140,3 38+8 | 1520+150
9682 | 31/10/2001 5,04£0,8 2,9+40,7 8,8+2,2 | 1750£170
9712 | 27/11/2001 2,5-0,4 1,55+0,14 6,6+1,9 | 1060+£110
9778 | 14/01/2002 2,57+0,20 1,60+0,12 59+1,3 | 1470£150
9845 | 02/03/2002 2,7+0,4 1,740,2 743 16804170
10008 | 25/06/2002 13,9413 1,86+0,10 8545 | 1860+190
10019 | 06/07/2002 4,740,8 1,85+0,14 34410 | 1680+170
10180 | 07/11/2002 4,340,6 2,04:£0,25 3,9+1,0 | 1540£150
10185 | 09/11,/2002 2,5-0,4 1,57+0,11 6,4+2,4 | 1380+£140

A Figura 4.4 mostra uma comparacao entre as médias diarias das temperaturas de
brilho méximas e das polarizacoes maximas em 17 GHz. Podemos ver na Figura 4.4
um grupo de regides ativas com polarizacao menor que 30 % e temperaturas de brilho
menores que 6 x 10* K, nas quais a polarizacao nao exerce nenhuma influéncia sobre os
valores das temperaturas de brilho. Por outro lado, para as regioes ativas com polarizagao
maior que 30 %, a temperatura de brilho parece seguir uma tendéncia de crescimento
com o aumento da polarizacao. Com a inclusao das medidas de polarizagao e temperatura
de brilho das 68 novas regides ativas (pontos azuis na Figura 4.4) as regides ativas com
polarizacao menor que 30 % seguem o mesmo padrao da distribuicao anterior, porém
a dispersdo aumenta para as regioes com altas polarizagoes (> 50%) e a tendéncia de

crescimento se torna menos visivel.

Entre as 129 regioes ativas mostradas na Figura 4.4, 21 possuem temperatura de
brilho maior que 6 x 10 K, destas apenas a regiao do dia 14 de agosto de 1994 (NOAA
7765) possui polarizagdo menor que 30%. Assim, podemos concluir que se a temperatura

de brilho em 17 GHz for maior que 6 x 10* K provavelmente existe contribuicao
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Figura 4.4 - Os simbolos pretos mostram a variagdo das médias das temperatura de brilho maximas em 17 GHz
e as médias das polarizagbes maximas para as 61 regides ativas da Tabela 4.1. Os simbolos azuis
mostramos maximos de polarizacdo e temperatura de brilho de 68 regiGes ativas entre 2003 e
2007.

giro-ressonante.

Com relacao a regiao NOAA 10652, Brosius e White (2006) sugerem que a emis-
sao do 3° harmonico pode ter polarizacao baixa, desde que as profundidades opticas para
os modos ordindrio e extraordinario nao sejam muito diferentes. Como a emissao devido
ao bremsstrahlung necessita de densidades muito altas para gerar temperaturas de brilho
acima de 10° K em 17 GHz, a emissao giro-ressonante também estd presente na emissao

da regiao em questao.

Vourlidas et al. (2006) também concluem em concordancia com Shibasaki et al.
(1994) que a emissao giro-ressonante observada em 17 GHz se origina no 3° harmonico,
ou seja, em locais onde o campo magnético é aproximadamente 2000 G. Como podemos
ver na coluna 6 da Tabela 4.1, nenhuma das regides ativas observadas pelo MDI
apresentou um moédulo maximo maior que 2000 G. Lembramos que os magnetogramas
do MDI sao obtidos na fotosfera e a emissao giro-ressonante em 17 GHz é gerada nas
proximidades da regiao de transicao, cerca de 3500 km acima da fotosfera de acordo com
o modelo SSC.

A Figura 4.5a mostra a relacao entre polarizacao das regioes ativas e os mddulos

maximos dos campos magnéticos medidos pelo MDI. Todas as regioes ativas com
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Figura 4.5 - a) Variagdo das polarizagdes em 17 GHz das regiGes ativas em relagdo aos médulos maximos
dos campos magnéticos. b) Variagdo das temperaturas de brilho em 17 GHz das regides ativas
em relacdo aos mdédulos maximos dos campos magnéticos. Os pontos em vermelho possuem
magnetogramas do MDI com casos claros de satura¢ao do campo magnético.

polarizacao maior que ~30 % possuem campos magnéticos com maximos maiores que
1300 G. Além disso, todas as regides ativas com |B| > 1800 G possuem polarizacao
maior que 30%. Na Figura 4.5b, o campo magnético é comparado com os méximos de
temperaturas de brilho das regioes ativas em 17 GHz, o grafico mostra que as regioes ati-

vas com maximos maiores que 1 x 10° K possuem campos magnéticos maiores que 1500 G.

Uma das possiveis explicacoes para nao haver medidas de campos magnéticos acima
de 2000 G seria a saturacao dos magnetogramas do MDI (Liu; Norton, 2006). Isto
ocorre basicamente devido ao espalhamento da luz, que pode resultar numa mistura
das regioes polarizadas com o meio nao-polarizado. Os pontos vermelhos nos graficos

da Figura 4.5 mostram casos extremos de saturagao dos magnetogramas obtidos pelo MDI.
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Livingston et al. (2006) fizeram um estudo estatistico de aproximadamente 32000
grupos de regides ativas entre 1917 e 2004. Os autores encontraram 55 grupos de manchas
com (0,2%) campos magnéticos mais intensos que 4000 G, incluindo 5 medidas com
campos mais intensos que 5000 G e uma mancha com 6100 G. Como podemos ver,
campos destas intensidades sao raramente observados, porém, campos magnéticos com
intensidades acima de 3000 G sao comuns e parecem seguir uma lei de poténcia com
expoente -9,5. Cerca de 13000 grupos de manchas solares possuiam campos mais intensos
que 1000 G, dentre estes 4,6% tinham intensidade méxima acima de 3000 G. Os autores
também concluiram que o sistema de magnetografia empregado a partir de 1958 e usado
na maioria dos instrumentos que medem campos magnéticos fotosféricos, incluindo o
MDI, possuem grande precisao na medida de campos magnéticos fracos, mas falham ao

medir os campos magnéticos mais intensos da regiao da umbra das manchas solares.

NOAA 10296
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Figura 4.6 - a) Regido ativa NOAA 10296 no dia 07 de marco de 2003, mostrando um caso extremo de
saturacdo no magnetograma obtido pelo MDI. b) Corte no magnetograma mostrado em 'a’, onde
a saturagdo do magnetograma é mostrada em vermelho.

Na Figura 4.6a é mostrada a regiao ativa NOAA 10296 no dia 07 de marco de 2003, cujo
polo positivo esta concentrado numa mesma regiao, porém, ¢ evidente a entrada de luz
das regioes nao-polarizadas ao redor da mancha, invertendo a tendéncia de crescimento
em intensidade do campo magnético e reduzindo sua intensidade de ~1300 G para menos

de 200 G, como mostrado em vermelho na Figura 4.6b.
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4.3 Regioes ativas a serem modeladas

Escolhemos a regiao ativa NOAA 8085 no dia 13 de setembro de 1997 como tipico
exemplo de regido nao-polarizada (< 10%) durante todo o dia. Sua temperatura de brilho
nao ultrapassou 3,8 x 10* K em 17 GHz, enquanto em 34 GHz a temperatura de brilho

méxima durante o dia foi de 2,2 x 10* K.

As medidas do MDI mostraram |B|n.x = 1539 G para a regiao NOAA 8085. A
distribuicao do campo magnético na regiao ativa é do tipo bipolar, seguindo uma
distribuicao espacial aproximadamente linear com pequena inclinacao em relacao a
horizontal. Os pontos extremos da regiao possuem as maiores intensidades, sendo a
mancha lider de polaridade negativa. A Figura 4.7a mostra a regiao ativa observada em
17 GHz, com curvas de temperatura de brilho de 1,3, 1,5, 2,0 2,5, e 3,0x10* K, na Figura
4.7b vemos o magnetograma da regiao. As duas observacoes foram feitas em horarios
bem préoximos e podemos ver que a emissao em 17 GHz se concentra entre os dois pélos

mais intensos do magnetograma.
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Figura 4.7 - a) Regido ativa NOAA 8085 observada em 17 GHz, com curvas de temperatura de brilho de 1,3,
1,5, 2,0 2,5, e 3,0x10* K. b) Magnetograma da regido ativa, com as curvas de temperatura de
brilho da imagem em 17 GHz.

Para o estudo da emissdo em regioes ativas polarizadas, escolhemos a regiao NOAA
10008 no dia 25 de junho de 2002 (Figura 4.8). A regiao mostrou temperaturas de brilho
méximas sempre acima de 10° K em 17 GHz, enquanto em 34 GHz as temperaturas de
brilho méximas nao passaram de 2,1 x 10* K, ou seja, temperatura de brilho equivalente

as medidas da regiao nao-polarizada escolhida (NOAA 8085). Apesar de nao ter ocorrido
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nenhuma explosao, a regiao mostrou alta polarizacao circular a esquerda de até ~ 90%

durante o periodo observado.
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Figura 4.8 - a) Regido ativa NOAA 10008 observada em 34 GHz. b) Regido ativa NOAA 10008 observada em
17 GHz, com curvas de temperatura de brilhode 1,3, 1,5, 2,5, 5,0 e 10,0x10% K. c) Magnetograma
da regido ativa, com as curvas de temperatura de brilho da imagem em 17 GHz.

O magnetograma do MDI desta regiao mostra em preto o polo negativo bem concentrado
enquanto que a polaridade positiva esta difusa ao redor, a intensidade maxima estava
localizada na regiao negativa com |B|ya = 1857 G. A emissdo em 17 GHz acima de 10° K
esta concentrada no polo negativo do magnetograma, mas, apresenta uma componente da
ordem de 10* K ao redor deste maximo (Figura 4.8b e 4.8¢). J4 em 34 GHz (Figura 4.8a),
nao se observa um maximo bem definido proximo a concentragao do campo magnético

negativo, indicando emissao bremsstrahlung.

Valores de temperatura de brilho e polarizacao tao altos quanto os observados na
regiao sao uma clara indicagao da presenca de emissao giro-ressonante. Porém, a
intensidade do campo magnético observada no magnetograma do MDI é menor que a
intensidade necessaria para gerar emissdo do 3° harmoénico em 17 GHz (~ 2000 G) e
pouco maior que a intensidade necessaria para o 4° harmoénico (~ 1500 G). Além disso,
para que a emissao giro-ressonante em 17 GHz seja observada os harmonicos 2-4 devem
ocorrer na base da coroa solar, ou seja, em aproximadamente 4000 km da fotosfera

seguindo o modelo SSC.
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5 MODELOS DE ATMOSFERA SOLAR
5.1 Atmosfera do Sol calmo (SSC)

A estrutura da atmosfera solar tem sido modelada por varios autores desde o inicio da
década de 70. Isto se deve principalmente a grande melhora nas técnicas observacionais
aplicadas ao estudo do Sol, que permitem observar a atmosfera em varias camadas

diferentes.

Entretanto, os modelos atmosféricos baseados nas observagoes de linhas espectrais
(Gingerich et al., 1971; Vernazza et al., 1973; Vernazza et al., 1976; Vernazza et al., 1981; Fontenla
et al., 1990; Fontenla et al., 1991; Fontenla et al., 1993) falham quando sdo comparados com as
observagoes em radio freqiiéncias. Esta incompatibilidade é atribuida por alguns autores
(Zirin et al., 1991; Ewell et al., 1993) & extensao da cromosfera, que segundo estes deveria ir
muito além dos cerca de 2000 km propostos pelos modelos baseados em linhas espectrais.
Zirin et al. (1991) propde que a cromosfera deveria se estender até 3500 km, enquanto
Ewell et al. (1993) sugere o fim da cromosfera em 5000 km, tendo como base as medidas

do raio solar em freqiiéncia sub-milimétricas.

Em trabalho anterior (SELHORST, 2003; Selhorst et al., 2005a), desenvolvemos um
modelo de atmosfera solar para o Sol calmo, com o objetivo de ajustar o melhor possivel
as observacoes de temperatura de brilho do centro do disco solar em comprimentos de
onda radio (1-400 GHz) e também as medidas em 17 GHz do raio (Selhorst et al., 2004) e
do abrilhantamento de limbo (Selhorst et al., 2003).

Nosso modelo ¢ igual ao proposto por (Fontenla et al., 1993) para o Sol calmo médio na
regiao entre 0 e 1000 km acima da superficie solar. Entre 1000 e 3500 km utilizamos
uma modificagdo do modelo proposto por Zirin et al. (1991) e para a regiao de transigao
e a coroa (3500 - 40000 km), usamos a proposta de Gabriel (1992), com uma redugao
de 30% na densidade proposta. Nas Figuras 5.1 e 5.2 podemos comparar as curvas de
temperatura e densidades do modelo que propusemos com os modelos anteriores nos

quais nos baseamos.

Podemos ver nessas figuras que foram feitas algumas mudancas nos valores das densidades
e temperaturas, primeiramente a fim de que fossem continuos e para que os valores das
temperaturas de brilho do centro do disco solar entre 1 e 400 GHz se ajustassem bem
aos resultados observacionais. Para o cédlculo da temperatura de brilho adotamos que a

emissao é apenas devido ao bremsstrahlung térmico. Podemos ver na Figura 5.3 que o
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Figura 5.1 - Variacdo da temperatura da atmosfera solar para nosso modelo e dos modelos anteriores.

modelo proposto apresenta um 6timo ajuste aos dados observacionais (Zirin et al., 1991;
Kuseski; Swanson, 1976; Beckman et al., 1973; Linsky, 1973).

Como o trabalho também tinha como objetivo reproduzir as medidas do abrilhan-
tamento de limbo e raio solar medidos em 17 GHz, construimos uma atmosfera
bidimensional com as distribui¢oes de densidades e temperatura seguindo a curvatura do
Sol. Os resultados para uma resolucao de 10 segundos de grau mostraram um abrilhan-
tamento de limbo de 36% e um raio solar de 970 segundos de grau. O abrilhantamento
era compativel apenas com os valores maximos observados nos poélos do Sol e o raio era

pelo menos 5 segundos de grau menor que os valores observacionais.

Para resolver esta discrepancia foram introduzidas no modelo estruturas cromosfé-
ricas chamadas de espiculas. Essas foram representadas como cilindros com densidade
e temperatura constantes. Os valores das temperaturas, densidades e alturas para cada

espicula estavam dentro dos intervalos de valores observacionais presentes na literatura
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Figura 5.2 - Variagdo das densidades de elétrons (Ne) e prétons (Ni) adotadas para o nosso modelo e para os
anteriores.

e foram atribuidos aleatoriamente através do “Método Monte Carlo”, assim como as
posicoes das espiculas na atmosfera solar e suas inclinagoes em relacao a normal a
superficie. Por atingirem alturas coronais e serem muito mais densas que a atmosfera
solar nestas alturas, as espiculas eram opticamente espessas em 17 GHz, resultando na
reducao do abrilhantamento de limbo para os valores compativeis com os observados no
equador solar. As espiculas também causaram um aumento do raio solar, o qual mostrou

ser dependente da altura na atmosfera atingida pelas espiculas.

Os resultados deste trabalho foram apresentados em minha dissertacao de mes-
trado (SELHORST, 2003) e nos artigos (Selhorst et al., 2005a; Selhorst et al., 2005b). Esse
mesmo modelo, porém sem a inclusao de espiculas, pois estas nao sao observadas sobre
regioes ativas, serd usado para representar a atmosfera calma do Sol no trabalho que

propomos.
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Figura 5.3 - Ajuste das temperaturas de brilho do centro do disco solar previstas pelo modelo aos dados
observacionais.

5.2 Atmosfera acima de regioes ativas (SSC-AR)
5.2.1 Distribuicoes de densidades e temperaturas

A presenca do campo magnético altera as distribuicoes de densidades de particulas
(elétrons e fons) e suas temperaturas. Para estudar estas mudangas, as distribui¢oes de
densidades e temperaturas estimadas pelo modelo SSC foram estendidas de ~ 4 x 10* km
para a mesma altura obtida na extrapolagao do campo magnético (~ 1,5 x 105 km). Nés
propomos que tubos de fluxo sao formados ao redor das linhas de campo magnético com
intensidade fotosférica acima de um valor tipico, por exemplo |B| > 1000 G. Estes tubos
de fluxo possuem didmetro (d) constante em toda a sua extensao (Aschwanden et al., 2000),

e densidades de particulas e temperaturas diferentes dos valores da atmosfera solar calma.
Apesar das observacoes da fotosfera solar mostrarem regices ativas mais frias que

a area ao seu redor, por simplicidade, optamos por nao alterar a baixa atmosfera solar

(< 1000 km), visto que esta regidao é opticamente espessa a emissao radio. Acima desta
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regiao ndés propomos que tanto as densidades quanto as temperaturas sejam maiores que

os valores da atmosfera calma do Sol.
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Figura 5.4 - A curva em preto mostra a distribuicdo de temperatura da atmosfera calma do Sol, a curva
verde mostra um aumento de Np = 2 nas temperaturas acima de 1000 km, enquanto na curva
vermelha, temos um aumento gradual de 6,77 K/km da temperatura até a regido de transi¢do e
Np = 2 a partir deste ponto.

Numa primeira aproximacao testamos aumentar a atmosfera na regiao ativa multi-
plicando os valores das densidades e temperaturas da atmosfera solar calma por um
fator constante maior que zero. Onde os fatores de aumento das temperaturas (Nr) e

densidades (NN, ) foram definidos como:

Tra
Np = —= 5.1
T Ty (5.1)
e
N, = lera (5.2)
neSC

onde, Tsc e n.y,. sao a temperatura efetiva e densidade de elétrons do Sol calmo,

enquanto Tra € n.,, sao temperatura efetiva e densidade de elétrons da regiao ativa.

Porém, este procedimento resulta em grande salto nas distribuicoes de densidades
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e temperaturas em 1000 km acima da superficie solar (Figura 5.4 curva verde). Uma
alternativa a esta proposta é uma variagao gradual nas duas distribuicoes até a regiao de
transicao. Apos a regiao de transicdo o aumento continua sendo feito como no processo
anterior. Na Figura 5.4, a curva verde mostra um aumento de temperatura de um fator 2
para a regiao acima de 1000 km, enquanto a curva vermelha representa um crescimento
gradual de 6,77 K/km até a regido de transigao, onde se iguala a curva verde, apés este
ponto a temperatura da atmosfera do Sol calmo aumenta por um fator 2 e as duas curvas

coincidem.

5.2.2 Temperatura de brilho

No modelo proposto, a temperatura de brilho é calculada através das equacoes de
transferéncia radiativa para cada coluna do cubo magnético, levando-se em consideracao
os valores das distribuicoes de densidades e temperaturas e os valores do campo magnético
em cada ponto. A resolucao espacial em cada coluna foi de 50 km, o que resulta numa
integracao de aproximadamente 3000 pontos para cada coluna. Esta resolucao é de
grande importancia para se ter uma boa precisao nos valores da temperatura de brilho,
principalmente devido a grande mudanca em temperatura e densidade que ocorre na
regiao de transicao, e ao fato dos harmonicos da giro-ressonancia ocorrerem em camadas

muito finas da atmosfera solar.

Para o calculo da temperatura de brilho, foram usadas as equagoes para as emis-
soes bremsstrahlung (k;,, equacdo 2.1) e giro-ressonante (k,, equagao 2.12) de elétrons
térmicos propostas por Zirin (1988) e Dulk (1985), apresentadas nos capitulos 2 e 3.
Propomos que o coeficiente de absorcao total seja igual a soma dos coeficientes dos dois
mecanismos de emissao:

Kk = kappay + K. (5.3)

Como foi mencionado no capitulo sobre regioes ativas, a emissao de giro-ressonancia
origina-se somente nos primeiros harménicos (2-4), por esta razao e para tornar o calculo
computacional mais rapido, optamos por calcular o coeficiente de absorcao apenas para
harmonicos menores que 5. Isto se justifica devido ao fato da contribuicao de harmonicos
maiores que 5 para o coeficiente de absorcao total ser muito menor que o coeficiente de

absorcao bremsstrahlung.
Quanto ao modo de emissdao dominante, Shibasaki et al. (1994) sugere que a pro-

fundidade optica do modo extraordinario é maior que a do modo ordinario. Para o 3°

harmonico em 17 GHz a profundidade éptica do modo extraordinario é quase 1,5 vezes
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maior que a do modo ordindrio. Assim, emissao altamente polarizada a esquerda indica

que apenas o modo extraordinario possui profundidade éptica finita.

A dependéncia angular do coeficiente de absor¢ao da giro-ressonancia () foi esti-

mada da seguinte forma:
B,

Bl

Como escolhemos regioes ativas proximas ao centro do disco solar, os efeitos geométricos

cost = (5.4)

puderam ser desprezados.

Os resultados sao apresentados no préximo capitulo.
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6 DISCUSSAO E RESULTADOS
6.1 Regiao ativa NOAA 8085

A regiao ativa NOAA 8085 é um exemplo tipico de regiao ativa com baixa polarizacao
(< 10%) cujo mecanismo de emissao predominante é o bremsstrahlung. Durante o dia
13 de setembro de 1997, as temperaturas de brilho maximas nao passaram de 3,8 e
2,2 x 10* K, em 17 e 34 GHz, respectivamente.

O magnetograma da regiao ativa obtido pelo MDI neste dia mostrou |B|u.x = 1539 G.
O magnetograma foi extrapolado supondo a = 0 (extrapolacao potencial). O modelo
SSC-AR propoe que todas as linhas de campo cujos pés possuam intensidades acima
de um certo valor, por exemplo, |B|yn, = 250, 500 ou 1000 G, gerem tubos de fluxo
magnéticos ao seu redor. Esta escolha determina o quanto a atmosfera calma do Sol
tera suas distribuicoes de densidade e temperatura alteradas pela presenca do campo

magnético.
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Figura 6.1 - A curva preta mostra a temperatura da atmosfera calma do Sol. As curvas verde e azul mostram
VT = 4,47 € 6,77 K km~1, resultando em temperaturas 1,5 e 2 vezes maiores que os valores do
Sol calmo em 3500 km. Nas curvas coronais, a curva azul mantém N = 2, enquanto a curva
vermelha mostra Nt = 10.
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Partindo de um magnetograma com resolugao espacial de ~ 2 segundos de grau o
numero de linhas de campo magnético cujos pés ancorados na fotosfera possuem
|B|min = 250 G é 1008, um ntimero que preenche completamente a drea entre os pélos do
manetograma. Porém, se escolhermos apenas linhas de campo com |B| > 500 ou 1000 G,
o numero de tubos de fluxo sera reduzido para 343 e 83, respectivamente. As linhas de
campo magnético obtidas a partir da extrapolacao dos pés mais intensos atingem alturas
maiores na atmosfera solar, além de terem um perfil mais préximo da normal a superficie
solar na regiao mais baixa da atmosfera. Como os pés mais intensos estao nos extremos
opostos da regiao ativa, a escolha apenas altera a baixa atmosfera solar nestes extremos,

enquanto a regiao entre eles sera alterada na regiao da coroa solar.
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Figura 6.2 - A curva preta mostra a densidade da atmosfera calma do Sol, enquanto as curvas verde e vermelha
mostram as alteracbes sofridas na atmosfera acima de regides ativas, ambas mostram redu¢ao
linear da densidade cromosférica, resultando em densidade 2 e 4 vezes maiores que a densidade da
atmosfera calma do Sol em 3500 km. Os fatores, 2 e 4, s3o mantidos constantes para o restante
da atmosfera solar.

Como foi descrito anteriormente, as distribui¢coes de densidade e temperatura abaixo de
1000 km na atmosfera, sdo as mesmas para o Sol calmo (SC) e regiao ativa. A temperatura
na cromosfera, regiao entre 1000 e 3500 km acima da superficie solar, sofreu um aumento

linear seguindo um gradiente V7. Na coroa solar a distribuicao de temperaturas da
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regiao ativa é maior que os valores do Sol calmo por um fator constante Np. Na Figura
6.1 mostramos alguns exemplos das mudancas na distribuicao de temperaturas usadas
no modelo proposto. As curvas verde e azul, mostram gradientes de temperatura (V7))
na cromosfera de 4,47 e 6,77 K km™! respectivamente, resultando em temperaturas 1,5 e
2,0 vezes maiores que a temperatura do Sol calmo em 3500 km, ou seja, Np = 1,5 e 2. A
curva azul mantém o mesmo fator de aumento do topo da cromosfera na regiao coronal

(N1 = 2), enquanto a curva vermelha mostra Ny = 10.

A Figura 6.2 mostra a distribuicdo de densidades do Sol calmo (curva preta), e
dois exemplos de alteracoes na densidade proposta pelo modelo. A curva verde apre-
—4,15 x 107

particulas cm~3km™!, tendo densidade 2 vezes maior que a densidade do Sol calmo no

senta reducao linear da densidade na cromosfera, com gradiente Vn, =

inicio na regiao de transicao, este fator V,, = 2 é mantido constante para o restante da
atmosfera. A curva vermelha apresenta um gradiente menor de densidade na cromosfera
(Vn, = —3,80 x 107 particulas cm3km™!), resultando numa densidade 4 vezes maior
que a densidade do Sol calmo em 3500 km e, como no caso anterior, também mantém
este fator aumentando (V,,, = 4) a parte mais externa da atmosfera solar acima da regiao
ativa. Podemos notar na Figura 6.2 que o gradiente de densidade da cromosfera das
regioes ativas é quase constante se comparado com a variacao de densidade na atmosfera

calma do Sol.

Tabela 6.1 - Temperaturas de brilho maximas resultantes das simulagcdes em 17 e 34 GHz para a regido ativa
NOAA 8085 e seus parametros livres.

|B|min d vT NT V?’Le Nne TBma:c
Cromosfera | Coroa | Cromosfera | Coroa | 17 GHz | 34 GHz

(G) (km) (K km™1) (107 cm—3km 1) (10*K) (10*K)
a | 1000 | 4500 13,54 10 -3,80 4 4,42 -
b | 250 | 3000 6,77 5 -3,97 3 2,45 2,04
c | 250 | 3000 6,77 2 -3,89 5.5 3,37 -
d| 250 | 3000 6,77 2 -3,55 5.5 3,40 2,36
e | 250 | 3000 6,77 4 -3,55 5.5 3,33 2,34
f 1 250 | 3000 5,85 3 -3,63 5 2,90 -

A Tabela 6.1 mostra os diferentes parametros livres usados nas simulacoes, onde:

e |B|nin é 0 valor minimo dos pés dos arcos magnéticos considerados na simulagao;

e d é o diametro dos tubos de fluxo magnético;
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VT é o gradiente de temperatura da cromosfera usado no preenchimento dos

tubos de fluxo;

N7 é o fator de aumento na temperatura efetiva do Sol calmo;

Vn, é o gradiente de densidades da cromosfera (n. = n;) usado no preenchimento

dos tubos de fluxo;

N, ¢ o fator de aumento na densidade do Sol calmo.

Nas 2 ultimas colunas da Tabela 6.1 mostramos os valores maximos das temperaturas

de brilho resultantes em 17 e 34 GHz, com resolucoes espaciais de 15 e 7,5 segundos de

grau, respectivamente.

Figura 6.3 -
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a) Simulagdo usando apenas 83 linhas de campo com pés mais intensos que |B|,in = 1000 G. b)
Simulagdo usando 343 linhas de campo com pés mais intensos que |B|nin = 500 G. ¢) Simulagdo
usando 1008 linhas de campo com pés mais intensos que |B|min = 250 G.
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Os calculos das emissoes em 17 e 34 GHz sao feitos em todas as colunas do cubo
gerado pela extrapolacao de campo magnético a partir do magnetograma do MDI, o qual
possui 256x256 pixeis? com resolucio de ~2”, aproximadamente 500x500 segundos de
grau?. Desta forma, teremos ao final da simulacao uma matriz com o mesmo tamanho e
resolucao que o magnetograma do MDI. Porém, os mapas em 17 e 34 GHz obtidos pos-
suem resolugoes espaciais de 15”e 7,57, respectivamente. Assim, para fins de comparacao,
as matrizes resultantes das simulacoes sao convoluidas com gaussianas bi-dimensionais
com meias larguras iguais as dos feixes do interferometro para que tenham as mesmas

resolucoes espaciais das observacoes.

Em relacao a distribuicao espacial da temperatura de brilho, podemos ver na Fi-
gura 6.3a que o preenchimento dos tubos de fluxo que possuem linhas de campo com
pés mais intensos (|B|yin = 1000 G) resultard em aumentos na temperatura de brilho
apenas na regiao destes pés, pois os topos destes arcos encontram-se na coroa solar muito
acima da regiao onde a emissao bremsstrahlung ¢ formada. Com o aumento do nimero
de linhas de campo magnético com tubos de fluxo ao redor, a area entre os dois extremos
da regiao ativa é melhor preenchida como podemos ver nas Figuras 6.3b e 6.3c, obtidas

com |B|nin = 500 e 250 G, respectivamente.

A emissao em 17 e 34 GHz é bastante sensivel as mudancas nas distribuicoes de
densidades e temperaturas na cromosfera solar. Quanto maiores forem os gradientes de
temperatura (V1) e densidade (Vn,) da cromosfera maiores serdo as temperaturas de
brilho resultantes. O mesmo aumento é visto no caso de densidades coronais maiores
que os valores do Sol calmo. Porém, como a temperatura de brilho devido a emissao
bremsstrahlung ¢ proporcional a n?T _%, os aumentos nas temperaturas coronais das

regioes ativas sao observados como reducoes nos valores das temperaturas de brilho.

Um grande ntumero de tubos de fluxo proximos com diametros maiores, por exem-
plo 4500 km, fazem com que a atmosfera acima da regiao ativa seja quase totalmente
alterada em relagao a atmosfera calma do Sol. Apenas na primeira simulagdo usamos
tubos de fluxo com 4500 km de diametro, porém como o nimero de tubos de fluxo era
pequeno (83) e seus topos atingiam regides coronais, apenas a regido dos pés mostraram
temperaturas de brilho maiores que as do Sol calmo. Nas demais simulacoes usamos
tubos de fluxo mais finos, porém em numero bem maior, que alteraram a regiao da
cromosfera solar, mesmo entre os pés mais intensos da regiao ativa, o que resultou numa

maior distribuicao das temperaturas de brilho.

As simulagoes mostraram que o modelo proposto (SSC-AR) resulta em valores de
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maximos de temperatura de brilho compativeis com os valores observacionais em 17
e 34 GHz. Em relacao a distribuicao espacial das temperaturas, os resultados usando
|IBlmin = 250 G revelam uma regiao com valores maximos de temperaturas distribuidos
por toda a area entre os pélos opostos do magnetograma, enquanto a observagao mostra
um aumento gradual das temperaturas de brilho, com uma regiao de maximos pequena e

localizada entre os dois p6los do magnetograma.

NOAA 8085 Simulagao c
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Figura 6.4 - a) Regido ativa NOAA 8085 observada em 17 GHz, com curvas de temperatura de brilho de 1,3,
1,5, 2,0, 2,5 e 3,0x10* K. b) Resultado da simulagdo ¢ apresentada na Tabela 6.1 com as curvas
de temperatura de brilho da observagdo.

6.2 Regiao ativa NOAA 10008

A regiao NOAA 10008 foi escolhida como exemplo para simulagdo de regiao ativa
polarizada. Esta escolha se deve ao fato da regiao ter sido observada tanto em 17 GHz
quanto em 34 GHz e apresentado alto grau de polarizacao em 17 GHz sobre a mancha
lider (pdlo negativo), indicando a presenga de giro-ressonancia. Por outro lado, as
temperaturas de brilho observadas ao redor da mancha lider sao sempre menores que
15% em relacao ao méaximo de temperatura de brilho observado, além de possuirem
indice de polarizagao muito baixo, indicando apenas emissao bremsstrahlung. A emissao
em 34 GHz é devido ao bremsstrahlung em toda a regiao, visto que seriam necessarios
campos magnéticos de aproximadamente 3000 e 4000 G na atmosfera solar para que
haja emissao giro-ressonante vinda do 3° ou 4° harmonicos, valores muito intensos para

a atmosfera solar.
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Apesar do alto grau de polarizagao da regiao ativa no dia 25 de junho de 2002,
com média de ~84 %, o magnetograma obtido pelo MDI mostrou um valor muito baixo
de campo magnético para gerar emissao giro-ressonante em 17 GHz (|B|ynax = 1857 G).
De fato, a extrapolacao potencial da regiao ativa mostra uma reducao de cerca de
500 G em apenas 1500 km acima da fotosfera, ou seja, o 4° harmoénico (~ 1500 G)
seria gerado abaixo de 1500 km. Levando em consideracao que 7 = 1 devido apenas
a emissao bremsstrahlung em 17 GHz ocorre em 2900 km acima da superficie solar

(Selhorst et al., 2005a), a emissao giro-ressonante seria totalmente absorvida pela atmosfera.

Como solucao para o fato do campo magnético fotosférico determinado por meio

de magnetogramas ser inferior aos valores reais propomos as seguintes alternativas:

e Ajustar o perfil de uma gaussiana as intensidades do campo magnético da umbra
da mancha solar, com méaximo de intensidade no centro da umbra. O ajuste serd
feito nao somente as medidas de intensidades originais, mas também aos seu

valores aumentados;

e Linhas de campo magnético com intensidades amplificadas na atmosfera solar.

Estas linhas seriam escolhidas através do “Método Monte Carlo”.

Abaixo discutiremos estas duas alternativas e seus resultados para a regiao NOAA 10088.
6.2.1 Modelo de umbra seguindo o perfil de uma gaussiana

Partimos do pressuposto de que os magnetogramas do MDI nao sao capazes de medir
campos magnéticos altos (Liu; Norton, 2006; Livingston et al., 2006), vide Figura 4.6a, por-
tanto, propomos um magnetograma fotosférico mais intenso. Supomos que a distribuicao
do campo magnético fotosférico na umbra da mancha dominante siga uma distribuicao
gaussiana. Na Figura 6.5 mostramos um corte no magnetograma em seu ponto mais
intenso (curva em preto), |Blmax = 1857 G, a curva verde mostra o ajuste dos dados
originais por uma gaussiana, o qual resulta em um moédulo maximo do campo magnético

menor que o valor original,|B|.x = 1685 G.

As curvas em azul e vermelho na Figura 6.5, mostram ajustes por gaussianas aplicados
aos dados originais multiplicados por 1,5 e 2 vezes respectivamente. Este procedimento
resulta em campos magnéticos maximos de |Blyax = 2528 G e |Blpax = 3370 G. A
largura das gaussianas tomada a meia poténcia é ~ 35 segundos de grau nos 3 casos

mostrados na Figura 6.5.
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Figura 6.5 - Corte no ponto mais intenso do magnetograma (curva em preto), com ajuste gaussidnico aos
valores originais (curva em verde). As curvas em azul e vermelho mostram ajustes gaussinicos
aos valores originais amplificados em 1,5 e 2 vezes respectivamente.

O ajuste de perfis por gaussianas na regiao da umbra com pdélo negativo foi apli-
cado primeiramente na direcao leste-oeste para todas as linhas que tivessem intensidades
menores que —500 G. A seguir, foi feito o ajuste na direcao norte-sul. O magnetograma
resultante dos ajustes por gaussiana aos valores originais amplificados em 2 vezes é
mostrado na Figura 6.6b, a Figura 6.6a mostra o magnetograma original. Como o valor
negativo mais intenso passou de -1857 G para -3370 G, a parte nula e positiva do

magnetograma estao mais claras na Figura 6.6b em relacao a Figura 6.6a.

Na Tabela 6.2 sao mostradas as diferentes temperaturas e densidades usadas para
preencher os tubos de fluxo magnético, os quais possuem 4500 km de espessura em todas
simulagoes presentes na Tabela. Nestas simulagoes propomos que todas as linhas de
campo magnético com pés mais intensos que |Blyin = 1000 G tenham tubos de fluxo
ao seu redor, neste caso teremos 246 tubos de fluxo com densidades e temperaturas

diferentes das observadas na atmosfera calma do Sol.

Nas simulagoes a — ¢ mostradas na Tabela 6.2, a temperatura teve um gradiente

de VT = 4,47 K km ™!, resultando numa temperatura 1,5 vezes maior que a temperatura
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Figura 6.6 - a) Magnetograma original da regido NOAA 10008. b) Magnetograma apds o método de ajustes

gaussianicos.

Tabela 6.2 - Temperaturas de brilho maximas resultantes das simulacdes em 17 e 34 GHz para a regido ativa
NOAA 10008 e seus parametros livres.

vT Np Vn, N, T Bmaz
Cromosfera | Coroa | Cromosfera | Coroa | 17 GHz | 34 GHz

(K km™1) (107 cm—3km™1) (10°K) (10°K)
a 4,47 8 -3,80 4 1,02 0,17
b 4,47 9 -3,80 4 1,37 0,17
c 4,47 10 -3,80 4 1,80 0,17
d 6,77 8 -3,80 4 1,07 0,21
e 6,77 9 -3,80 4 1,41 0,21
f 6,77 10 -3,80 4 1,85 0,21
g 6,77 10 -3,98 3 1,45 0,20
h 6,77 11 -3,98 3 1,85 0,20
i 6,77 12 -3,98 3 2,34 0,20
j 6,77 10 -4,15 2 1,03 0,19
k 6,77 12 -4,15 2 1,65 0,19

do Sol calmo em 3500 km. Com VT = 6,77 K km™! (simulagoes d — k na Tabela 6.2),
a temperatura no topo da cromosfera é 2 vezes maior que a temperatura do Sol calmo.
Na regiao de transicao e coroa, optamos por aumentar as temperaturas multiplicando os
valores do Sol calmo por um valor constante (Nr), resultando num aumento de aproxi-

madamente uma ordem de grandeza nas temperaturas coronais, onde Np variou de 8 a 12.
Um gradiente de densidade Vn, = —3,80 x 107 particulas cm™3km~! entre 1000 e

3500 km acima da superficie solar resulta em uma densidade 4 vezes maior que a

densidade do Sol calmo no comego da regiao de transi¢ao (simulagbes a — f na Tabela
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6.2). Enquanto, gradientes de densidade na cromosfera de Vn, = —3,98 e —4,15 x 107
particulas cm ™3 km™! resultaram em densidades, respectivamente, 3 e 2 vezes maiores que
o valor da densidade do Sol calmo em 3500 km. Assim como no caso das temperaturas,
as densidades na regiao de transicao e coroa também sao aumentadas multiplicando os
valores do Sol calmo por um valor constante (N, ). Nas simulagoes da Tabela 6.2 os va-

e

lores de N,,, seguem o aumento em densidade sofrido no topo da cromosfera (N, =2, 3 e 4).

Para o céalculo do coeficiente de absorgao giro-ressonante consideramos que a emis-
sa0 ocorreria nos harmoénicos menores que 5 com uma margem de erro de 10%, ou seja, o
3° ocorre onde |B| ~ 2000 + 200 G. Na Figura 6.7 mostramos a variagao do coeficiente de
absorgao (6.7a) e da opacidade (6.7b) com a altura, para o ponto de maior temperatura
de brilho resultante de uma simulagdo com ajuste por gaussiana amplificado por um
fator 2, enquanto os parametros livres usados na simulacao j sao dados na Tabela 6.2.
As curvas em preto sao devido apenas a emissao bremsstrahlung, enquanto as curvas
em vermelho mostram a inclusao da giro-ressonancia devido ao modo extraordinario,
com destaque para as posi¢oes onde os harmonicos da giro-ressonancia sao gerados. O 2°
harmonico ocorre bem préximo a superficie solar e nao acrescenta nenhuma contribuicao
ao coeficiente de absorcao devido a emissao bremsstrahlung. Apesar do harmoénico 5 ser
observado no grafico dos coeficientes de absorcao, podemos ver que ele nao contribui para

a opacidade do meio.

Os tnicos harmonicos que contribuem de forma significativa para a opacidade do
meio sao o0 3° e 4°. A emissao dos dois é opticamente fina, porém o aumento em opacidade
devido ao 4° harmonico é menor que uma ordem de magnitude, enquanto o aumento
na opacidade devido ao harmonico 3, foi de aproximadamente 3 ordens de magnitude,
elevando a opacidade do meio para 7 ~ 107!, concordando com o proposto por Shibasaki
et al. (1994) de que a opacidade do harménico 3 seria ~ 3 ordens de magnitude maior
que a opacidade do harmonico 4. Este aumento na opacidade devido ao 3° harmonico
juntamente com as altas temperaturas da base da coroa sao responsaveis pelo aumento

na temperatura de brilho que observamos na regiao ativa.

O harmonico 3 ocorre entre 3500 e 4000 km acima da superficie solar (Figura
6.7), ou seja, entre a regiao de transicao e a base da coroa solar. Nas simulagoes da
Tabela 6.2, o aumento da temperatura coronal em 8 vezes renderia uma temperatura de
T = 3,57 x 10% K a 4000 km acima da fotosfera, este valor é consistente com os valores
de temperatura das regioes quiescentes de baixa temperatura proposto por Yoshida e
Tsuneta (1996) para raios X moles. Porém, para uma temperatura 12 vezes maior que o0s

valores do Sol calmo, a temperatura em 4000 km seria de 7' = 5,36 x 10° K, no limite da
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Figura 6.7 - a) Variaco do coeficiente de absor¢do e b) opacidade com a altura acima da superficie solar. Nas
curvas em preto foram calculadas apenas para a emissdo bremsstrahlung, enquanto as curvas em
vermelho incluem também a emissao giro-ressonante, com destaque para as regidoes onde ocorrem
os harmoénicos 3, 4 e 5.

classificacao entre estrutura fria quiescente e componente quente trasiente proposta no

trabalho acima citado.

Para a regiao de formacao do 4° harmonico, as temperaturas locais estao no inter-
valo 6-10x 108 K para aumentos de temperaturas entre 8 e 12 vezes em relacao aos valores
do Sol calmo. Entretanto, estes valores nao interferem no objetivo do trabalho, visto que
o harmoénico 4 pouco contribui para a emissao em 17 GHz e as densidades locais sao

muito baixas para que a emissao bremsstrahlung tenha papel significativo.

As simulagoes sao feitas com a resolugdo espacial do MDI (~ 2 segundos de grau).
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Porém, para que possamos comparar os resultados com os observados em radio freqiién-
cias, as matrizes resultantes sao convoluidas com gaussianas bi-dimensionais afim de
termos uma resolucao de 15 e 7,5 segundos de grau em 17 e 34 GHz, as quais sao
as resolucao dos mapas do Sol calmo obtidos pelo NoRH. Os valores das temperatu-

ras de brilho méximas apds esta convolucao sao mostrados nas colunas 6 e 7 da Tabela 6.2

A Tabela 6.2 mostra que a emissao em 17 GHz é dependente das mudancas em
temperatura e densidade tanto na cromosfera quanto na coroa, enquanto, em 34 GHz as
mudancas nas temperaturas coronais causam pouco efeito nos valores de temperatura de
brilho resultantes. Por exemplo, as simulagoes a, b e ¢ possuem a mesma densidade para
toda a atmosfera e a mesma distribuicao de temperatura na cromosfera. Podemos ver
que aumentando a temperatura coronal em 8 vezes teremos uma temperatura de brilho
em 17 GHz de 1,02 x 10° K, se este aumento for de 10 vezes a temperatura de brilho
aumentard para 1,80 x 10° K, uma variacao de 7,8 x 10* K, enquanto a variacao da
temperatura de brilho em 34 GHz foi menor que ~ 10% K. Assim, podemos concluir que as
mudancas na temperatura da coroa solar nao contribuem para a emissao bremsstrahlung
medida em 34 GHz. Por outro lado, a emissao em 17 GHz é bastante sensivel a estas
mudangas, visto que a emissdo do harmoénico 3 da giro-freqiiéncia vem desta regiao (veja
Figura 6.7).

Para uma mesma distribuicdo de temperaturas (simulagbes f,g e j), as temperatu-
ras de brilho tanto em 17 GHz, quanto em 34 GHz diminuem com a reducao da
densidade. Porém, enquanto a mudanca em 34 GHz foi de ~ 10® K entre as simulacoes
f e g, com densidades coronais da regiao ativa 4 e 3 vezes maiores que os valores
do Sol calmo respectivamente, a mudanca na temperatura de brilho em 17 GHz foi
4,0 x 10* K maior, passando de Tz = 1,85 x 10° K para T = 1,45 x 10° K. A dife-

renga entre as simulagoes ¢ e j foi um pouco maior em 17 GHz, (T5,—Tp;) = 4,2x 10* K.

Em relacao a distribuicao espacial das temperaturas de brilho, uma comparacao
entre a observacao da regiao ativa NOAA 10008 e as simulagoes numéricas em 17 GHz
¢ feita na Figura 6.8. No momento observado a regiao ativa teve uma temperatura de
brilho maxima de 1,49 x 10° K, apenas cerca de 5,0 x 10° K maior que o valor do méximo
de brilho obtido pela simula¢ao g mostrada na Figura 6.8b (Tabela 6.2¢g). Os méximos
de temperatura de brilho ocorrem na mesma posicao espacial, apesar da diferenca em
relacao a forma, visto que na observagao a regiao mais brilhante esta inclinada na diregao
horizontal. A regido com temperaturas menores que ~ 1,5 x 10* K ocupa uma area
maior na simulacao, provavelmente devido a espessura dos tubos de fluxo magnético

(4500 km) e as mudangas das distribui¢oes de temperatura e densidade destes fluxos na
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Simulacéo g
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Figura 6.8 - a) Regido ativa NOAA 10008 observada as 3:10:00 UT em 17 GHz, as curvas de temperatura
de brilho de 0,13, 0,15, 0,25, 0,50, e 1,00x10° K. b) Simulagdo apresentada na Tabela 6.2g, as
curvas de temperatura de brilho sdo as mesma usadas na Figura 'a’.

baixa atmosfera, pois esta regiao mais fria deve-se apenas a emissao bremsstrahlung.

NOAA 10008 Simulagédo g
T 4 L

-100 -100

-200 -200

-300 -300

Posicéao (segundos de arco)

-400 -400

-100 0 100 200 300 -100 0 100 200 300
Posicdo (segundos de arco) Posicéao (segundos de arco)

Figura 6.9 - a) Regido ativa NOAA 10008 observada as 3:10:00 UT em 34 GHz. b) Simulag3o apresentada na
Tabela 6.2g.

Em relacdo a emissao em 34 GHz, o méximo obtido pela simulacao ¢ foi de 2,0 x 10* K,
sendo bem proximo ao maximo de temperatura de brilho no momento da observacao
(Tg = 2,1 x 10* K). Porém, diferente do que é observado em 17 GHz, em 34 GHz a
observacao é muito ruidosa e, ao invés de uma regiao apresentando temperatura de brilho
mais elevada, vemos apenas alguns pontos mais brilhantes que o meio ao redor. Em

contrapartida, a simulacao em 34 GHz segue as curvas de temperatura de brilho mais
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baixas observados na simulacao em 17 GHz, mostrando que as temperaturas mais baixas

sao devido apenas a emissao bremsstrahlung.

Podemos concluir que o modelo a partir da extrapolacao de campo de um magne-
tograma com intensidade amplificada é capaz de representar os valores de temperatura de
brilho observados em 17 e 34 GHz. A 4rea com temperatura de brilho acima de 5,0x 10* K,
mostrada na Figura 6.8, possui grande contribuicao da emissao giro-ressonante, enquanto
a area com temperaturas de brilho mais baixas tem o bremsstrahlung como mecanismo
dominante. Outro aspecto bem reproduzido pelas simulacoes foi a estrutura espacial da
regiao ativa em 17 GHz, infelizmente o mesmo nao foi possivel em 34 GHz, visto que
a observacao feita pelo NoRH nao mostra a regiao ativa bem delimitada espacialmente

como resultou a simulacao (Figura 6.9).
6.2.2 Linhas de campo magnético amplificadas

Outra possivel solucao para a reproducao da emissao giro-ressonante na regiao ativa é a
presenca de linhas de campo magnético com intensidades amplificadas na atmosfera solar
(Selhorst et al., 2006). Neste caso, o aumento da intensidade magnética poderia ocorrer na

propria atmosfera solar, devido as intensas correntes elétricas locais.

Escolhendo todas as linhas extrapoladas com intensidade fotosférica maiores que
IBlmin = 1000 G no magnetograma original obtido pelo MDI, teremos um total
de 182 linhas de campo magnético. Destas, escolhemos através do “Método Monte
Carlo” algumas linhas para serem aumentadas, em Selhorst et al. (2006) foram es-
colhidas apenas 2 linhas para serem amplificadas, aqui escolhemos 4 linhas. Afim
de reproduzir os valores de temperatura de brilho observados na regiao NOAA 10008

em 17 GHz, estas linhas teriam que ter sua intensidade magnética aumentadas em 3 vezes.

Preenchemos os tubos de fluxo com as mesmas temperaturas e densidades da si-
mulacdao ¢ da Tabela 6.2, isto é, gradiente de temperatura de VT = 4,47 K km™!
na regiao da cromosfera e temperatura 10 vezes maior que a do Sol Calmo na re-
gidao coronal, a densidade cromosférica possui um gradiente de Vn, = —3,80 x 107
particulas ecm™ km™!, enquanto as densidades coronais sao 4 vezes maiores que
as apresentadas pela atmosfera calma. Esta simulagao resultou em uma temperatura

de brilho de 1,80 x 10° K em 17 GHz, para uma resolucao espacial de 15 segundos de grau.

Na Tabela 6.3, mostramos os valores méaximos do médulo da componente do campo

magnético normal a superficie (|Byz|) e as temperaturas de brilho (7) resultantes em
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17 GHz para a resolucao da simulagao (~2 segundos de grau) e do NoRH (15 segundos
de grau). Podemos ver que os campos magnéticos maximos aumentaram de 1900 G
para ~3800-5700 G na fotosfera. Estes campos mais intensos fazem com que a regiao de
formacao do 3° harmonico em 17 GHz ocorra em regioes mais altas da atmosfera solar,

com temperaturas e densidades locais diferentes.

Tabela 6.3 - Temperaturas de brilho maximas resultantes das simulacdes "Monte Carlo” em 17 GHz.

|BZ|mam(G) Ts (105 K)

2" [ 15

a 4232,16 63,69 | 1,35
b 4176,85 73,30 | 2,46
c 5034,71 75,98 | 1,85
d 5715,68 73,77 [ 1,49
e 5715,68 76,03 | 2,40
f 4179,57 40,67 | 1,10
g 5331,78 61,71 [ 1,50
h 3830,32 59,59 | 1,27
i 5238,52 76,92 [ 1,91
j 4985,84 76,42 [ 1,95
Média das 10 simulagoes | 14,92 | 0,97

Comparando as colunas 2 e 3 da Tabela 6.3, vemos que um campo magnético
mais intenso na superficie solar nem sempre resulta numa temperatura de brilho mais
elevada. Este resultado é reflexo direto do papel da inclinagao das linhas de campo
obtidas pela extrapolacao do campo magnético e seu aumento de intensidade em posigoes
definidas da atmosfera solar. Apesar, das simulagoes d e e terem amplificado a linha de
campo magnético do ponto mais intenso do magnetograma, a temperatura de brilho
maxima das 2 simulagoes sao diferentes, mostrando que esta linha nao é a que emite
mais em 17 GHz, este fato é confirmado pelas simulagoes 7 e 7 terem seus méximos do
campo magnético fotosférico menores que a simulacao e, porém atingirem temperaturas

de brilho maiores.

A dltima coluna da Tabela 6.3 mostra a temperatura de brilho resultante apds a
convolugdo de uma gaussiana com 15 segundos de grau (15”) a meia poténcia. Este
resultado mostra que nem sempre a simulagao com resolucao 2” com maior temperatura
de brilho terd a maior temperatura de brilho ao ser convoluida para 15” de resolugao

espacial, isto ocorre pelo fato de termos 4 linhas de campo magnético amplificadas,
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que ao serem convoluidas com o meio tém sua temperatura reduzida. Esta reducao da
temperatura de brilho apds a convolucao sera menor se a distancia entre dois ou mais

pontos brilhantes for menor que a resolucao de 15”.

As temperaturas de brilho das simulagoes usando o “Método Monte Carlo” tiveram
seus méaximos variando de 1,10 a 2,46x10° K para uma resolucao espacial de 15,
equivalente a resolucao espacial do NoRH. Na tltima linha da Tabela 6.3 mostramos a
temperatura de brilho maxima para a média das 10 simulacoes e resolugao 2”7 e o maximo
da temperatura de brilho apés a convolugao com a gaussiana de 15”. Podemos observar
que os dois valores sao bem menores que as medidas feitas em uma tnica simulacao,
além disso, a temperatura de brilho com resolugao de 15" (T = 9,7 x 10* K) ficou muito
abaixo dos valores observacionais para a regiao NOAA 10008, com média de 1,39 x 10° K
no dia 25 de junho de 2002.

NOAA 10008

Média das Simulag¢es

Posicdo (segundos de arco)

-100 0 100 200 300 -100 0 100 200 300
Posicédo (segundos de arco) Posicédo (segundos de arco)

Figura 6.10 - a) Regido ativa NOAA 10008 observada as 3:10:00 UT em 17 GHz, as curvas de temperatura
de brilho de 0,13, 0,15, 0,25, e 0,50x10% K. b) Média das simulagdes mostradas na na Tabela
6.3 com resolugdo de 15", as curvas de temperatura de brilho sdo as mesma usadas na Figura

[N

a.

A Figura 6.10 mostra uma comparacao entre a observacao da regiao ativa em
17 GHz e o resultado médio das simulagoes da Tabela 6.3. A simulacdo (Figura 6.10b)
mostra o maximo de brilho na mesma posi¢ao que a observacao (Figura 6.10a), porém
a distribuicao de brilho na regiao do maximo apresenta uma diferenca maior que as
simulacao aplicando ajuste de uma gaussiana na regiao da umbra (Figura 6.8b). A
regiao com temperaturas de brilho mais baixas, devido apenas a emissao bremsstrahlung

(regiao a esquerda na Figura 6.10b) se concentra na regidao dos pés positivos dos arcos
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magnéticos. Novamente, a distribui¢ao das temperaturas de brilho nao concorda tao bem
com a observagao quanto as simulacao onde a intensidade do campo magnético da umbra
¢ ajustado por uma gaussiana. Porém neste caso o resultado reflete o menor niimero de
linhas de campo magnético usado na simulacao, 182, enquanto que no outro método

foram usadas 246.

Podemos concluir que o método que utiliza o ajuste por gaussianas no pélo nega-
tivo do magnetograma apresentou melhores resultados do que o método de aumento das
intensidades das linhas de campo magnético através do “Método Monte Carlo”, tanto nos

valores maximos da temperatura de brilho quanto em relacao a sua distribuicao espacial.
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7 CONCLUSOES

Este trabalho teve como objetivo modelar a emissao de regioes ativas em freqiiéncias
radio, especialmente as medidas com grande resolucao espacial em 17 e 34 GHz obtidas
pelo “Nobeyama Radioheliograph” (NoRH).

A emissao de regides ativas em radio freqiiéncias possui como principais mecanis-
mos o bremsstrahlung e a giro-ressonancia térmicos. O bremsstrahlung depende apenas
das distribui¢bes de densidade e temperatura da atmosfera acima da regiao ativa,
enquanto a giro-ressonancia é determinada pelos campos magnéticos presentes nestas e
origina-se apenas dos 2° a 4° harménicos da giro-freqiiéncia (Shibasaki et al., 1994; White et
al., 1995; Kundu et al., 2001; Vourlidas et al., 2006).

Devido ao fato das freqiiéncias mais altas (v 2 20 GHz) precisarem de campos
magnéticos muitos intensos para gerarem os harmonicos necessarios a emissao, a ra-
diacao destas regides ativas observadas nestas radio freqiiéncias sao devido apenas ao
bremsstrahlung. Por outro lado, a emissao de giro-ressonancia torna-se importante para

freqiiéncias mais baixas, como 17 GHz por exemplo.

O modelo para regides ativas em freqiiéncias radio aqui proposto (SSC-AR) cal-
cula os valores de temperatura de brilho resultantes das emissoes bremsstrahlung e
giro-ressonante. Para isto sao feitas extrapolacoes do campo magnético obtido pelo MDI,
com o objetivo de obter as intensidades atmosféricas do campos magnéticos, bem como as
posic¢oes por onde passam suas linhas. Sugerimos que ao redor das linhas de campo com
pés mais intensos que um valor tipico (|B|uin) sejam formados tubos de fluxo magnéticos
com um certo diametro, preenchidos com distribuicoes de densidades e temperaturas

diferentes dos valores do Sol calmo.
7.1 Anadlise observacional

O NoRH obtém mapas de intensidade e polarizacao em 17 GHz desde 1992 e mapas de
intensidade em 34 GHz a partir de 1996. A observacao da polarizacao é importante em
17 GHz, pois a emissao giro-ressonante pode ser altamente polarizada dependendo do
harmonico no qual é gerada. Vourlidas et al. (2006) fizeram um estudo estatistico com
529 regioes ativas em 17 GHz e concluiram que regioes ativas com polarizagoes maiores

que 30% possuem um centro de giro-ressonancia presente.

Fizemos uma analise estatistica com 129 regioes ativas, a qual mostrou que regioes

com polarizacoes menores que 30% em 17 GHz, possuem méaximos de temperatura de
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brilho menores que 6 x 10* K, exceto a regiao NOAA 7765, a qual mostrou temperatura
de brilho acima de 10 x 10* K e baixa polarizacao. As demais 20 regioes com temperaturas
acima de 6 x 10* K apresentaram polarizacoes maiores que 30%. Entretanto, a dispersao
dos valores dos maximos das temperaturas de brilho para as regioes polarizadas é grande,
variando de ~ 2 x 10* K até ~ 6 x 10° K.

Podemos concluir que os altos valores de temperaturas de brilho em 17 GHz (2 6 x 10* K)
normalmente indicam altos indices de polarizacao. Porém, nem sempre uma regiao ativa

altamente polarizada possui um maximo de temperatura de brilho alto.

As regides ativas escolhidas apds 1997 (107), tiveram suas polarizagoes e maximos
de temperaturas de brilho comparados com os valores maximos dos campos magnéticos
(|B|max) medidos nos magnetogramas obtidos pelo MDI. Os principais resultados deste

estudo sao:

e as regioes ativas com polarizagao maior que ~30% possuem campos magnéticos

com |B|pax > 1300 G;
e as regioces ativas com Tgpee > 1 X 10° K possuem |B|yax > 1500 G;

e as regides ativas com |B|yax > 1800 G possuem polariza¢ao maior que ~30%.

Infelizmente esta andlise foi muito prejudicada pelo fato do MDI nao conseguir medir in-
tensidades de campo magnético maiores que aproximadamente 2000 G (Liu; Norton, 2006;
Livingston et al., 2006). Dentre os magnetogramas utilizados no trabalho, 6 mostram casos
extremos de saturacao na regiao central da umbra, as quais apresentaram polarizagao
acima de 80% em 17 GHz.

As medidas em 34 GHz nao acrescentaram muito ao nosso estudo, pois a freqiién-
cia estd no limite de sensibilidade do instrumento (NoRH), resultando em mapas com
nivel alto de ruido e muitas vezes apresentando regioes fantasmas, podendo causar au-
mentos localizados de brilho. Somente regioes ativas muito intensas podem ser localizadas
com boa precisao nestes mapas, enquanto as mais fracas podem ser confundidas com o

ruido.
7.2 Modelo SSC-AR

O modelo de regioes ativas proposto, foi testado para duas regioes ativas bastante distintas:

e NOAA 8085 - apresentou, durante o dia 13 de setembro de 1997, polarizacao
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média abaixo de 10% e temperaturas de brilho méximas de T = 3,8 x 10% e
2,2x10* K em 17 e 34 GHz, respectivamente. Campo magnético bipolar cldssico
com os polos opostos nas extremidades da regiao ativa, cujo modulo maximo foi
de |Blmax = 1539 G. Temperaturas de brilho mais intensas localizadas entre os

dois pdlos do campo magnético;

e NOAA 10008 - apresentou, durante o dia 25 de junho de 2002, polarizacao média
acima de 80% e temperaturas de brilho méximas de Tgpee = 1,75 x 10° e
2,1x10* K em 17 e 34 GHz, respectivamente. As polaridades negativas estavam
concentradas numa regiao compacta e mais intensa, enquanto as polaridades
positivas estavam distribuidas ao redor desta, o médulo méaximo foi de |B|pax =
1857 G. As temperaturas de brilho mais intensas estavam localizadas sobre o

polo negativo.

7.2.1 NOAA 8085

Devido a baixa temperatura de brilho e ao baixo grau de polarizagao, propomos que a
emissao da regiao NOAA 8085 seja devido apenas a emissao bremsstrahlung. Os valores
maximos das temperaturas de brilho podem ser reproduzidos por tubos de fluxo com as

seguintes caracteristicas:

d = 3000 km;

VT = 6,77 K km™! na cromosfera;

N7 = 2 na regiao coronal,

o Vn, = —3,89 particulas cm2km~! na cromosfera;

N,,. = 5,5 na regiao coronal.

O diametro proposto para os tubos de fluxo estao de acordo com as observacoes em EUV
feitas por Aschwanden et al. (2000). Apesar da temperatura coronal pouco influenciar
nos valores de temperatura de brilho da regiao ativa, estas sao menores que 2 x 10° K até
10000 km acima da superficie solar, concordando assim com os valores de temperatura
observados em EUV (Lenz et al., 1999; Aschwanden et al., 2000), sendo que as estruturas
mais quentes que 2 x 10° K sdo observadas apenas em raios X moles (Yoshida; Tsuneta,
1996). Apesar do aumento das densidades ter sido maior, ele nao eleva as densidades
coronais além de 5 x 10 particulas cmkm™!, valores observados em EUV (Aschwanden

et al., 2000; Aschwanden et al., 2000).
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Estes parametros gerariam temperatura de brilho méxima de Tgmee = 3,40 x 10* K em
17 GHz. Este valor é um pouco menor que a temperatura de brilho méxima observada
no dia 13 de setembro de 1997 (TBmaz = 3,80 x 10* K), mas é maior que a média dos
méaximos das temperaturas de brilhos observados neste dia (Tgmaz = 3,20 x 10 K). Em
34 GHz o maximo de temperatura de brilho foi de Tgmqes = 2, 36 x 10* K, um pouco maior

que o maior maximo de temperatura de brilho observado neste dia (Tsma = 2,20 x 10* K).

Quanto a distribuicao espacial das temperaturas de brilho, podemos concluir que o
nimero de linhas de campo magnético com tubos de fluxo ao seu redor é determinante
para a distribuigao espacial das temperaturas de brilho. Supondo que linhas de campo
magnético com intensidades maiores que |B|yi, = 1000 G nos pés tenham tubos de fluxo
ao seu redor, teremos apenas 83 tubos. Os valores de temperaturas de brilho mais intensos
se localizarao apenas na regiao destes pés mais intensos, devido aos arcos magnéticos
serem quase perpendiculares nestas regioes, mas atingirem alturas coronais opticamente

finas em 17 e 34 GHz na regiao entre estes pés.

Para tubos de fluxo formados ao redor de todas as linhas de campo com pés mais
intensos que |Bl|nin = 250 G, teremos 1008 tubos de fluxo. Este procedimento inclui
arcos magnéticos mais baixos, que alteram a regiao da cromosfera também nas regiodes
localizadas entre os dois polos do campo magnético. Este método resulta em uma grande
area com temperaturas de brilho altas localizada entre os dois pélos do campo divergindo

da observagao que mostra uma regiao pequena com os valores mais altos de temperatura
de brilho.

7.2.2 NOAA 10008

A regido apresentou temperaturas de brilho méximas acima de 10° K e polarizacoes
acima de 80% em todos os mapas observados em 17 GHz no dia 25 de junho de 2002.
Seguindo os trabalhos de Shibasaki et al. (1994) e Vourlidas et al. (2006), propomos que
a emissao observada em 17 GHz seja devido ao 3° harmonico da giro-ressonancia e ao
bremsstrahlung. Porém, o 3° harmonico em 17 GHz ocorre em campos magnéticos de
~2000 G na atmosfera solar, valor maior que o médulo maximo do campo magnético
fotosférico observado pelo MDI (1857 G), ou seja, caso as medidas do MDI estejam

corretas a emissao giro-ressonante nao seria formada.

Estes valores baixos de campo magnético podem ser causados pelo fato do MDI

nao ser capaz de medir campos magnéticos acima de ~2000 G (Liu; Norton, 2006; Livingston
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et al., 2006). Como solugao para este problema, propomos as seguintes alternativas:

e Aumento das intensidades do campo magnético seguindo o perfil de gaussianas;

e Aumento das intensidades de algumas linhas de campo magnético selecionadas

aleatoriamente usando o “Método Monte Carlo”.

No caso de ajustes de perfis por gaussianas na umbra negativa do campo magnético,
as simulacoes com melhores resultados foram aquelas com ajustes de gaussianas iguais
ao dobro dos valores observados. Este procedimento resultou em |B|n.x = 3370 G
na fotosfera. A extrapolacao potencial deste campo fez com que o 3° harmonico da

giro-ressonancia ocorresse na regiao da base da coroa (3500-4000 km).

Nestas simulacoes foram usados 246 tubos de fluxo magnético com pés mais inten-
sos que |Bpin| = 1000 G. O preenchimento destes tubos de fluxo com melhores resultados

nas simulacoes tiveram a seguinte composi¢ao:

d = 4500 km;

VT = 4,47 ou 6,77 K km~"! na cromosfera;

N7 = 8-12 na regiao coronal;

Vn, variando de -4,15 até -3,80 particulas cm~2km~! na cromosfera;

N,,, = 2-4 na regiao coronal.

Os parametros usados nestas simulacoes nao diferem muito daqueles usados para a
regiao NOAA 8085, exceto os valores coronais de temperatura que sao de 8 a 12 vezes
maiores que os valores da atmosfera calma do Sol. Aumentando a temperatura da
coroa calma do Sol em 8 vezes, a temperatura na regiao de formacao do 3° harmonico
(~4000 km) seria de T = 3,57 x 10° K, este valor é consistente com os valores de
temperatura das regioes quiescentes de baixa temperatura proposto por Yoshida e
Tsuneta (1996) para raios X moles. Porém, para Ny = 12 a temperatura da coroa em
4000 km seria T = 5,36 x 10° K, no limite da classificacao entre estrutura fria qui-

escente e quente transiente proposta no trabalho no trabalho de Yoshida e Tsuneta (1996).
A regiao de formacao do 4° harmoénico tem temperaturas coronais no intervalo 6-

10x10°% K para Ny =8-12. Estas temperaturas sao observadas em raios X moles apenas

em estruturas transientes de curta duragao (Yoshida; Tsuneta, 1996), porém o harménico
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4 pouco contribui para a emissao em 17 GHz e as densidades no local de formagao sao
muito baixas para que o bremsstrahlung contribua significativamente para a temperatura
de brilho medida.

Quanto a distribuicao espacial das temperaturas de brilho, as simulacoes em 17 GHz
mostraram que as temperaturas de brilho mais altas devido a emissao giro-ressonante
(Tg > 5 x 10* K) ocorrem aproximadamente nas mesmas posi¢oes mostradas nas obser-
vacoes do NoRH, as quais possuem alta polarizacao. As temperaturas de brilho devido
apenas a emissao bremsstrahlung ocupam uma area um pouco maior nas simulagoes, por

causa do preenchimento dos tubos de fluxo, porém sao consistentes com a observacao.

Nas simulacoes com linhas de campo magnético amplificadas usamos o campo magnético
original do MDI. Escolhemos apenas 4 linhas de campo dentre aquelas com pés mais
intensos que |B|nn = 1000 G, 182 no total, e através do “Método Monte Carlo” suas
intensidades foram aumentadas em 3 vezes. As simulagoes utilizando este método tiveram
tubos de fluxo com 4500 km de diametro, VT = 4,47 K km™!, Ny = 10, Vn, = 3,80 x 107

particulas cm2km~! e N, = 4.

Foram feitas 10 simulagoes, onde foram escolhidas 4 linhas diferentes em cada uma.
Nestas simulagoes as intensidades maximas dos pés fotosféricos dos arcos magnéticos
aumentaram de ~1900 G para ~3800-5700 G, dependendo das linhas escolhidas. Estes
campos fazem com que a regiao de formacao do 3° harmoénico em 17 GHz ocorra em
regioes mais altas da atmosfera solar do que o método de ajustes por gaussianas. Assim,
as temperaturas de brilho com resolucao de 2”7 sao muito maiores que os valores obtidos
pelo outro método, porém, apds a convolugao com uma gaussiana de 15” as temperaturas
de brilho ficaram entre 1,10 e 2,46x10° K.

A média das 10 simulagoes com resolucao de 2”7 convoluida com uma gaussiana de
meia poténcia de 15” resulta num méximo de temperatura de brilho de 9,7 x 10* K, valor
abaixo dos valores observacionais do NoRH em 17 GHz e dos resultados usando ajuste
de gaussianas no polo magnético negativo da regiao ativa. Além disso a distribuigao
espacial das temperaturas de brilho mostrou duas regioes separadas, uma devido a
giro-ressonancia centrada no pélo negativo da regiao ativa e a segunda na area dos pés
positivos dos arcos magnéticos. Porém, esta distribuicao de brilho é reflexo do baixo

nimero de tubos de fluxo magnético e pode ser resolvido com o aumento destas.

Ao final podemos concluir :
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a emissao bremsstrahlung observada em 17 e 34 GHz é determinada pela densi-
dade e temperatura da cromosfera e regiao de transigao. A coroa pouco influéncia

nos valores de temperatura de brilho medido nestas freqiiéncias;

a emissao giro-ressonante observada em 17 GHz vem do 3° harmonico, quando

este é gerado entre a regiao de transicao e a coroa;

para que a emissao giro-ressonante contribua para a emissao em 17 GHz, os valo-
res fotosféricos do campo magnético devem ser muito maiores que os observados
pelo MDI;

a distribuicao das temperaturas de brilho da regiao ativa é determinada pela
quantidade de tubos de fluxo magnéticos preenchidos com temperaturas e den-

sidades maiores que os valores do Sol calmo;

o modelo SSC-AR proposto aqui é capaz de reproduzir os valores dos maximos
de temperaturas de brilho observadas em regioes ativas em freqiiéncias radio,
através dos calculos das emissoes bremsstrahlung e giro-ressonancia para regioes

polarizadas ou nao;

o modelo usando distribuicao de intensidades de campo magnético seguindo
perfis de gaussianas reproduz melhor as observacoes do que o modelo propondo
o aumento das intensidades de poucas linhas de campo magnético escolhidas

aleatoriamente.
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