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Resumo 

Esta tese tem por objetivo central apresentar os resultados da análise espectral 

Magnetohidrodinâmica (l\1HD) ideal em tubos de fluxo magnético de duas cama

das com variação radial. As duas camadas representam regiões de plasma com 

características físicas distintas, encontrando muitas aplicações astrofísicas. Nesta 

tese, ênfase é dada ao estudo das oscilações em tubos de fluxo magnético solares. 

Um código numérico foi desenvolvido para a obtenção das soluções da chamada 

equação de Hain-Lüst com adequadas condições de contorno. Os modos podem 

apresentar natureza MHD (Alfvén, magnetossônico lento ou rápido) e caráter 

evanescente/oscilatório distintos para as duas camadas de plasma. Isto resulta em 

uma ampla gama de novos modos combinados, em especial os modos combinados 

Alfvén superficial-magnetossônico rápido que aparecem entre os dois ramos do 

contínuo de Alfvén e que apresentam característica oscilatória somente na camada 

externa. 

Aplicações ao estudo das oscilações em manchas solares e em arcos coronais 

são apresentadas. Na primeira aplicação, as duas camadas representam a um

bra e a penumbra e na segunda, o arco coronal e sua vizinhança formada por 

outros tubos de fluxo mais tênues. Em manchas solares, pela primeira vez na li

teratura, as oscilações da umbra e da penumbra são analisadas como respostas a 

perturbações do sistema global umbra mais penumbra. A natureza das oscilações é 

estudada em regimes de altos e baixos valores da razão entre as pressões cinética 

e magnética. Quanto aos arcos coronais, o modelo descreve muito bem as os

cilações com períodos na faixa de frações de segundo a alguns segundos que são 

observadas na coroa solar. Em ambos os casos, discute-se o efeito da escolha das 

condições de contorno sobre as características gerais do espectro. 
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Abstract 

ln this work, we present the ideal magnetohydrodynamic (MHD) spectral 

analysis of a two-layered magnetic flux tube with radial variations. The two 

layers represent two regions with different physical characteristics and find many 

applications in astrophysical systems. Here we concentrate our attention on the 

study of solar magnetic flux tube oscillations. 

A numerical code wa.s developed in order to obtain the solutions of the Hain

Liist equation with appropriate boundary conditions. This equation results from 

the linearization of the ideal MHD equations in cylindrical coordinates when 

the static equilibrium profiles depend only on the radius. The discrete modes 

can exhibit different MHD nature (Alfvén, slow or fast magnetosonic) and also 

distinct evanescent/oscillatory character in each plasma layer. This results in 

a wide variety of combined modes, where emphasis is given to the new modes 

called Alfvén surface-fast magnetosonic modes. They appear in between the two 

branches of the Alfvén continuum and present oscillatory behaviour only in the 

outer layer. 

Applications to sunspot and coronal loop oscillations are presented. ln the 

former, the two layers represent the umbra and penumbra, and in the latter, the 

coronal loop and surrounding fainter magnetic flux tubes. We treat two distinct 

sunspot regions coherently in one composite structure in contrast to previous 

works. The umbral and penumbrai oscillations are then described as composite 

oscillation modes. Two regimes are investigated: low and high f3 regimes. Good 

results are also obtained for coronal oscillations in the range of some seconds, 

which are observed in the solar corona. ln both applications, we discuss the 

inftuence of the boundary conditions on the results. 
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Capítulo 1 

Introdução geral 

As principais aplicações propostas do modelo a ser apresentado nesta tese apare

cem no contexto de um dos mais fascinantes e importantes objetos astrofísicos: o 

Sol. A relevância e o fascínio do estudo da Física Solar poderiam ser justificados 

pelo simples fato do Sol representar a fonte de energia que mantém a vida em 

nosso planeta. Nesta introdução geral, aproveita-se para fornecer um resumido 

quadro de algumas características do Sol, considerado importante para a compre

ensão dos termos utilizados ao longo da tese. O Sol é uma estrela que consiste 

inteiramente de plasma, podendo facilmente conduzir correntes elétricas, gerar e 

sustentar campos magnéticos. O Sol apresenta duas regiões bem definidas: o seu 

interior e a sua atmosfera. O seu interior caracteriza-se por apresentar um núcleo 

radiativo e um envelope convectivo. Pode-se dizer que o interior solar divide-se 

em três regiões: o caroço nuclear, a zona radiativa e a zona convectiva. O caroço 

nuclear extende-se do centro até aproximadamente um quarto do raio solar. A 

temperatura e a densidade do plasma nesta região são da ordem de 1, 5 x 107 K 

e 1, 6 x 102 g cm-3 , respectivamente. É no caroço que o Sol converte hidrogênio 

em hélio, através de reações termonucleares. A energia do produto destas reações 

aparece na forma de raios gama e neutrinos. Os neutrinos atravessam o interior 

sol_ar e conseguem escapar do Sol, representando o único diagnóstico direto do 

que ocorre no caroço solar. Os experimentos de detecção de neutrinos aqui na 
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Terra apontam para uma taxa de cerca de três vezes menor do que a prevista por 

modelos teóricos de interior solar. Existem fortes dúvidas quanto ao caráter do 

problema do neutrino solar: problemas com a teoria de estrutura estelar ou com 

a Física de Partículas ou Nuclear. Quanto aos raios gama, devido à alta den

sidade do interior solar, estes não podem ir muito longe sem serem absorvidos. 

Durante as várias absorções e reemissões, a energia dos fótons vai continuamente 

sendo diminuída até que na superfície solar os fótons emergem como luz visível. 

A zona radiativa extende-se de O, 25 até O, 7 do raio solar. De O, 7 até a superfície 

está a zona convectiva. O gradiente de temperatura é tão alto nesta região que se 

estabelece o transporte de calor por convecção. Grandes bolhas de plasma quente 

sobem para a superfície, fornecem calor para a atmosfera e, em seguida, retornam 

para o interior solar. Na superfície solar, as bolhas ou células de convecção são 

observados como grânulos. O diâmetro médio destes grânulos é de aproximada

mente 103 km e o tempo de vida da ordem de 8 minutos. Porém, a convecção no 

Sol ocorre em uma ampla escala de comprimentos. Existem supergrânulos com 

diâmetros da ordem de 104 km e tempos de vida de 12- 24 horas. Células gigantes 

com diâmetros da ordem de 105 km também são observadas. Os mesogrânulos 

estão na faixa intermediária entre os grânulos e os supergrânulos. 

Uma vez que o interior solar não pode ser visto diretamente, as informações a 

seu respeito são obtidas essencialmente de dois modos: através de neutrinos emiti

dos do caroço nuclear, conforme já citado, ou da heliossismologia. As observações 

mostram que o Sol realiza oscilações globais de amplitudes muito pequenas (cerca 

de 5 km), cujos modos apresentam períodos entre 5 minutos e 1 hora. A análise 

cuidadosa destas oscilações pode fornecer muitas informações sobre o interior 

solar. Esta área de pesquisa é conhecida como heliossismologia. 

Quanto à atmosfera solar, esta consiste essencialmente de três regiões com 

prçpriedades físicas distintas. A região mais baixa é uma camada visível extre

mamente fina de plasma chamada de fotosfera com aproximadamente 500 km de 
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espessura e temperatura média de 6000 K. Acima dela está a cromos/era com 

espessura de 10.000 km e temperatura média de 20.000 K, enquanto que a coroa 

solar é a região que se extende do topo de uma fina região de transição (largura 

de alguns milhares de km) e atinge uma região de muitos raios solares. A coroa 

consiste de um plasma tênue, com temperatura média muitas vezes maior que a 

da fotosfera (cerca de um milhão de graus) e altamente estruturada pelo campo 

magnético solar. A razão pela qual a temperatura cresce acima da fotosfera é 

ainda um dos pontos mais controversos dentro da Física Solar (por exemplo, [1 ]). 

O campo magnético solar surge da complexa interação entre a convecção e 

a rotação diferencial nas camadas mais externas do interior solar em um pro

cesso denominado de efeito dínamo (vide, por exemplo [2]). O seu entendimento 

completo ainda encontra-se em aberto devido à necessidade do estudo da rotação 

também nas camadas mais profundas do interior solar. Um estudo recente da 

rotação do caroço solar pode ser encontrado na referência [3]. O efeito con

junto do movimento convectivo e da rotação diferencial faz com que tubos de 

fluxo magnético emerjam, gerando um grande conjunto de elementos magnéticos 

na superfície solar e que se extendem a camadas mais altas da atmosfera solar. 

Manchas solares, proeminências, fáculas e arcos coronais são exemplos de tais 

tubos de fluxo. 

O aparecimento de manchas solares está diretamente relacionado com a ati

vidade solar, a qual apresenta uma variação cíclica com período aproximado de 

vinte e dois anos. No começo de um novo ciclo, as manchas solares aparecem, em 

pares, a latitutes de cerca de 30° em ambos os hemisférios, separados pelo equador 

solar. À medida que o ciclo continua e o número de manchas aumenta, as man

chas migram lentamente em direção ao equador até que aquelas mais próximas 

ao equador começam a desaparecer. Durante e após este desaparecimento, as 

m~nchas reaparecem a latitudes entre 25° e 30°. Esta observação é representada 

pelo diagrama da borboleta que consiste em um gráfico da latitude da região ativa 
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em função do tempo que lembra bastante as asas de uma borboleta. Cabe des

tacar que esta localização das manchas solares em regiões próximas ao equador 

solar não ocorre para as outras formas de tubos de fluxo fotosféricos, os quais 

distribuem-se sobre toda a superfície solar. Manchas solares aparecem em grupos 

de dois ou mais, com polaridades magnéticas opostas norte e sul. Este padrão de 

polaridades magnéticas persiste pelo período completo de onze anos, após o qual 

o campo inverte a polaridade para o ciclo seguinte. Portanto, um ciclo completo 

para polaridades magnéticas é de vinte e dois anos. 

A teoria mais freqüentemente empregada no estudo da Física Solar é a 

Magnetohidrodinâmica (MHD), teoria que fornece uma descrição macroscópica 

de um fluido condutor na presença de campos magnéticos. Quando o parâmetro 

conhecido como número de Reynolds magnético (Rm = JLoLV /Tf, onde L carac

teriza um comprimento típico, V, uma velocidade típica e Tf, a resistividade), é 

muito maior que um, tem-se a chamada teoria MHD ideal. Esta teoria teve ori

gem com H. Alfvén. Em 1942, motivado pelo estudo das manchas solares e do 

ciclo solar de vinte e dois anos, Alfvén chegou à sua mais conhecida descoberta: 

as ondas de Alfvén [4]. Alfvén formulou a mútua interação entre campos ele

tromagnéticos e movimento do fluido. Como resultado desta formulação, união 

entre as equações de Maxwell e a equação de movimento do fluido, ele chegou 

à conclusão da existência das ondas MHD que se propagam paralelamente ao 

campo magnético. Cabe lembrar que o paradigma na época era o de que o Ele

tromagnetismo e a Dinâmica de Fluidos representavam áreas de estudo distintas. 

Desta forma, com Alfvén nasce a MHD. Grandes obras na literatura em teoria 

MHD foram inspiradas pela Astrofísica. Além de Alfvén [5], podem ser citados 

Cowling [6], Parker [7] e Priest [2], entre outros. É no campo astrofísico que se 

encontram muitos fenômenos na faixa de validade da teoria MHD ideal. A razão 

est.á nas grandes escalas de comprimento envolvidas. 

Recentemente, vem sendo realizados muitos estudos no contexto solar basea-
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dos na chamada análise espectral MHD. Esta consiste essencialmente na obtenção 

dos automodos em um plasma resultantes de pequenas perturbações a partir de 

uma configuração de equilíbrio do plasma. Deste modo, é possível analisar a 

estabilidade e instabilidade desta configuração de equilíbrio, bem como possíveis 

mecanismos de aquecimento do plasma. Alguns exemplos são os trabalhos de 

Goedbloed et ai., com seus estudos de ondas MHD em arcos coronais ancorados 

na fotosf~ra (8, 9], do espectro contínuo de Alfvén (10] nas mesmas condições, do 

aquecimento coronal (11] e na sugestão da chamada espectroscopia MHD no es

tudo da heliossismologia (12]; os trabalhos de Goossens et al. que vem explorando 

a questão das regiões de contínuos em vários sistemas tais como arcos coronais 

(13], manchas solares (14] e proeminências (15]; e os trabalhos de Azevedo et al. 

no estudo de oscilações em proeminências (16] e no aquecimento de arcos coronais 

(17, 18]. Tem-se verificado um grande progresso no uso de condições de contorno 

mais adequadas e desenvolvimento de eficazes códigos numéricos. 

O presente trabalho segue a linha de pesquisa traçada no parágrafo anterior. 

O seu objetivo central é apresentar um modelo para o estudo da natureza das 

oscilações em estruturas típicas observadas no Sol que aparecem na forma de tu

bos de fluxo magnético. Os fatos relativos à variação radial são considerados ser 

mais relevantes do que aqueles relativos à variação longitudinal. O tubo de fluxo 

magnético nesta tese é considerado como sendo composto de duas camadas de 

plasma, onde os perfis de equilíbrio variam ao longo do raio. Faz-se um extenso 

estudo do espectro MHD ideal deste sistema. Muitos fatos novos surgem neste es

tudo, em especial os diversos modos globais combinados que apresentam natureza 

MHD (Alfvén, magnetossônico lento ou rápido) e caráter evanescente/oscilatório 

distintos nas duas camadas. Embora ênfase seja dada nesta tese a aplicações 

solares, o modelo encontra aplicações também em plasmas de fusão, bem como 

em. outros sistemas astrofísicos. 

Como uma das possíveis aplicações do modelo no contexto solar, aparece o 
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estudo das oscilações de tubos de fluxo magnético fotosféricos. Tais tubos de fluxo 

observados na fotosfera vão desde estruturas magnéticas pequenas, genericamente 

conhecidas como elementos magnéticos, até as manchas solares que seriam as 

maiores estruturas observadas, apresentando raios que podem chegar a algo em 

torno de dois raios terrestres. Na faixa intermediária, estão os nós magnéticos 

e os poros. O campo magnético médio encontra-se na faixa de alguns milhares 

de Gauss, não variando muito entre os diversos tipos de tubos de fluxo citados. 

Entre os tubos fotosféricos, escolhem-se as aplicações em manchas solares, onde 

oscilações da umbra e da penumbra são observadas na faixa de alguns minutos 

[19]. Neste caso, as duas camadas de plasma do modelo correspondem à umbra e 

à penumbra. Com o modelo proposto nesta tese, será visto que, pela primeira vez 

na literatura, os fenômenos de oscilação da umbra e da penumbra são tratados 

como modos globais do sistema umbra mais penumbra. 

Aplicações são também propostas no estudo das oscilações na coroa solar. 

Através das imagens de raios X, os tubos de fluxo magnético coronais podem 

ser observados. Os mais nitidamente observados são chamados de arcos coro

nais. Porém, além destes arcos coronais, aparecem também outros tubos de fluxo 

magnético menos nítidos que compõem a sua vizinhança. Desta forma, a ca

mada interna do presente modelo representa o arco coronal e a camada externa, 

a coroa solar vizinha. Assim, condições de contorno mais realísticas na direção 

radial podem ser consideradas. Os resultados estão em boa concordância com a 

observação de oscilações com períodos na faixa de frações de segundos a alguns 

segundos na coroa solar. 

A tese encontra-se organizada em seis capítulos. O Capítulo 2 tem por ob

jetivo descrever as equações que caracterizam a teoria MHD, bem como a sua 

linearização para pequenos deslocamentos do equilíbrio com ênfase na geometria 

cil(ndrica. Define-se a chamada análise espectral MHD que é a base para a ob

tenção dos resultados que aparecem nos Capítulos 3, 4 e 5. A fim de que os 
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Capítulos 3, 4 e 5 possam se concentrar nos resultados obtidos e em sua análise e 

discussão, as equações empregadas nestes capítulos são apresentadas previamente 

no Capítulo 2. No Capítulo 3, discute-se a natureza dos modos MHD ideal que 

são obtidos no modelo proposto nesta tese para o estudo das oscilações em tubos 

de fluxo magnético de duas camadas. No Capítulo 4, a aplicação do modelo é 

feita ao estudo da natureza das oscilações em manchas solares. As oscilações das 

manchas solares são estudadas em dois regimes: o de baixos e o de altos valores de 

{3, razão entre as pressões cinética e magnética. Também são feitas comparações 

entre os resultados obtidos com a escolha de perfis de equilíbrio contínuos e des

contínuos na interface umbra- penumbra. No Capítulo 5, o modelo é aplicado ao 

estudo das oscilações na coroa solar, onde as duas camadas representam o arco 

coronal e a vizinhança formada por tubos de fluxo magnético mais tênues. Fi

nalmente, no Capítulo 6, apresentam-se as conclusões e comentários finais. Esta 

tese apresenta ainda dois apêndices: o Apêndice A consiste dos passos segui

dos por Goedbloed [20] na previsão dos chamados modos superficiais de Alfvén 

e o Apên~ice B de um estudo preliminar em análise espectral MHD ideal para 

configurações de equilíbrio na presença de fluxo de massa. 

7 



Capítulo 2 

Teoria MHD ideal 

2.1 Introdução 

Em essência, a teoria Magnetohidrodinâmica (MHD) pode ser vista como uma 

união da Mecânica de Fluidos com o Eletromagnetismo. A teoria MHD for

nece uma descrição macroscópica de um fluido condutor na presença de campos 

magnéticos, os quais podem ser aplicados, produzidos por correntes que fluem no 

próprio fluido ou uma combinação dos dois. MHD estuda o comportamento do 

plasma no limite de baixas freqüências, ou seja, muito menores do que a freqüência 

ciclotrônica iônica. Como boas referências em teoria MHD podem ser citados os 

textos de Freidberg [21] e Goedbloed [20]. 

Existem três tipos de ondas que se propagam no plasma segundo a teoria 

MHD: ondas magnéticas ou ondas de Alfvén, provocadas pela tensão nas linhas 

do campo magnético e ondas magnetossônicas lenta e rápida conseqüentes da 

combinação dos efeitos das pressões cinética e magnética. 

Uma grande quantidade de sistemas que vão desde os plasmas de laboratório 

até aqueles encontrados na natureza, como na magnetosfera, no Sol e demais 

estrelas, tem seu estudo baseado na teoria MHD. 
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2.2 Equações MHD 

As equações MHD são constituídas pelas equações que regem a Dinâmica do 

Fluido e as equações de Maxwell, ou mais precisamente pré-Maxwell, uma vez 

que a corrente de deslocamento pode ser desprezada na maior parte das aplicações. 

Estas equações são dadas por: 

• Equação de continuidade de massa 

Ôp 
ât + V·(pv) =O, 

• Equação de movimento 

dv . B V pdt =J X - p, 

• Equação de estado adiabática 

• Lei de Ohm 

• Equações pré-Maxwellianas 

!!_[!!_]-o 
dt p'Y - ' 

E+ v X B = qJ, 

âB 
VxE =- ât, 

VxB =i, 

V·B=O. 

(2.1) 

(2.2) 

(2.3) 

(2.4) 

(2.5) 

(2.6) 

(2.7) 

onde v é a velocidade de fluido ou macroscópica, j é a densidade de corrente, B 

é o·campo magnético, p é a pressão, fJ é a resistividade, 1 = 5/3 é a razão entre 

os calores específicos a pressão constante e a volume constante e E é o campo 
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elétrico. Utiliza-se o sistema gaussiano de unidades com c= 1 ou o sistema MKS 

com J.lo = 1. Para recuperar as quantidades, basta dividir B 2
, respectivamente, 

por 47r ou por J.lo, 

Se o termo no lado direito da Equação (2.4) for desprezado (resistividade 

muito pequena), tem-se a chamada teoria MHD ideal. O limite ideal pod<• sn 

identificado de uma maneira mais adequada como o limite em que o número de 

Reynold~ magnético, Rm = vL/Tf (v representa uma velocidade típica, L, um 

comprimento característico e Tf, a resistividade) é muito grande. Esta condição 

é satisfeita em muitas das aplicações de interesse, em especial em plasmas as

trofísicos onde os comprimentos característicos são muito grandes. Por exemplo, 

para sistemas de fusão controlada, Rm é da ordem de 109 e para plasmas solares, 

da ordem de 1013 • Todos os detalhes com relação à obtenção das equações MHD 

a partir da equação cinética de Vlasov podem ser encontrados, por exemplo, na 

referência [20]. 

As equações básicas que descrevem o equilíbrio são dadas por: 

pv · V v = j x B - V p, (2.8) 

VxB =j, (2.9) 

V·B=O, (2.10) 

Vx(v x B) =0. (2.11) 

2.3 Equações MHD ideal linearizadas 

As ·Equações (2.1) - (2. 7) são linearizadas através da introdução do veto r e, o 

qual representa um pequeno deslocamento de um elemento de plasma em relação 
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à sua trajetória de equilíbrio. O vetor posição r de um elemento do plasma que 

em t = O estava em r 0 é dado por: 

(2.12) 

trajetória perturbada 

o 
Ç ( r .t) 

Figura. 2.1. Nesta figura, r 0 (t) descreve a trajetória de equilíbrio e e(r0 (t), t) é o 

deslocamento a partir do equilíbrio. 

A razão da escolha de e como uma função de r 0 no lugar de r 0 reside no fato 

de que, desta forma, pode-se admitir soluções da forma exp( -iwt). 

Da Equação (2.12), em primeira ordem em e, tem-se: 

(2.13) 

A partir das equações MHD, as quantidades perturbadas em primeira ordem 

no deslocamento e são obtidas: 

(2.14) 

(2.15) 
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v(ro +e)= vo + vo. voe+~~. 

onde p0 = p(r0
), p0 = p(r 0

), B 0 = B(r0
) e v 0 = v(r0

). 

(2.16) 

(2.17) 

Daqui por diante, por questões de simplicidade, as quantidades de equilíbrio 

aparecem sem o super-índice O. A substituição das Equações (2.13) a (2.17) na 

equação de movimento e a consideração somente dos termos de perturbação em 

primeira ordem resultam na seguinte equação: 

(2.18) 

onde os operadores G e F são dados por: 

a e= pv. ve, (2.19) 

Fe = -Vpt -Q X (V xB)-B X (VxQ)+ v ·(pev. Vv -pvv. v e), (2.20) 

com 

Pt = lP v ·e + e . v p, (2.21) 

Q =v x (ex n). (2.22) 

Para uma configuração de equilíbrio estático, tem-se v = O. Logo, os opera

dores G e F são dados por: 

ae=o, (2.23) 

Fe = -Vp1- Q x (VxB)- B x (VxQ). (2.24) 

12 



Quando se admitem soluções do tipo exp( -iwt), a equação de movimento 

(Equação (2.18)) reduz-se à seguinte forma: 

(2.25) 

onde Fe e ae são dados pelas Equações (2.19) e (2.20). 

Para o caso de equilíbrio estático, tem-se: 

(2.26) 

na qual Fe é dada pela Equação (2.24). 

2.4 Análise espectral para o caso estático 

A Equação (2.26) define o problema espectral MHD ideal linear no caso estático, 

caso no qual se concentram os resultados dos Capítulos 3, 4 e 5. O espectro do 

operador p-1 F (Equação (2.24)) consiste dos autovalores w2 • Estes autovalores 

são obtidos pela imposição das condições de contorno apropriadas e dependem 

do vetor de onda k. Uma importante propriedade deste operador é que os seus 

autovalores w2 são sempre reais. Isto decorre do fato de que o operador p-1 F é 

auto-adjunto, ou seja, a seguinte relação pode ser verificada: 

(2.27) 

onde a integral é calculada sobre o volume do plasma. 

Os w2 positivos implicam em soluções estáveis (ondas), ao passo que w2 ne

gativos, em instabilidades exponenciais. 

2.4.1 Condições de contorno 

As condições na interface plasma- plasma, as quais serão empregadas nos Capítulos 

3, 4 e 5, são dadas por: 

B2 
<p+2 >=0, 
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n· <v>= O, 

nx <E>= n ·v< B >, 

n· < B >=O, 

nx<B>=K. 

(2.29) 

(2.30) 

(2.31) 

(2.32) 

onde n representa a normal à interface entre os dois meios, K, a densidade de 

corrente superficial e< X >,o incremento da quantidade X através da interface. 

Se a região de plasma estiver limitada por uma parede rígida perfeitamente 

condutora, as condições de contorno são: 

n x E= O, 

n·B =0, 

n·v =0. 

2.5 Ondas MHD ideal 

(2.33) 

(2.34) 

(2.35) 

Esta seção tem por objetivo apresentar as relações de dispersão para a onda 

de Alfvén e as ondas magnetossônicas lenta e rápida. Para tanto, considera-se 

um plasma infinito e homogêneo na presença de um campo magnético uniforme 

de módulo B0 • As implicações do plasma ser limitado a uma região finita e 

da presença de inomogeneidades são apresentadas na próxima seção para o caso 

cilíndrico. 

Inicialmente, considera-se também a aproximação de plasma frio (temperatura 

e pressão cinética iguais a zero). Neste caso extremamente simples, a Equação 

(2.26) leva à seguinte relação de dispersão: 

( 2 k2 2 ) ( 2 k2 2 k2 2 ) - o w - IIVA w - IIVA- LVA - ' 
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com 

k ·B0 
ku = ' Bo 

2 B5 
VA=-, 

p 
k 

_ k x B 0 
.L-

Bo 
(2.37) 

Aqui, k11 e k.L são os componentes do vetor de onda paralelo e perpendicular ao 

campo magnético, respectivamente, e VA é a velocidade de Alfvén. 

Da Equação (2.36), podem ser obtidos dois modos independentes: 

( 1) O modo Alfvén de cisalhamento ou simplesmente modo de Alfvén: 

(2.38) 

(2) O modo Alfvén compressional: 

(2.39) 

A Figura 2.2 ilustra a forma de propagação destes dois modos: (a) modo de 

Alfvén de cisalhamento e (b) modo de Alfvén com pressionai. 

15 



(oJ 

(bJ 

Figura 2.2 (a) O modo de cisalhamento propaga-se paralelo às linhas de campo 

magnético. ( b) O modo compressional que S<' propaga provocando a mmpr<'ssão <' 

rarefação da pressão magnética. 

Ao introduzir a pressão cinética, aparecem os chamados modos magnelossônicos, 

cuja relação de dispersão é dada por: 

(v~+ v:)± [v:+ vl + 2v:v~scn 2 0]
112 

=O, 
2 

(2.40) 

onde v: = 'YP/ p. Aqui, " " corresponde à onda magnetossônica lenta e "+ '' 
refere·se à onda magnetossônica rápida. O ângulo O é aquele entre a direção de 

Bo e k. 
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Observa-se que quando p =O, a onda magnetossônica rápida reduz-se à onda 

Alfvén compressional (Equação (2.39)). 

Na teoria MHD ideal, três tipos de onda são então obtidas: (1) a onda mag

netossônica rápida que se transforma na onda sonora usual se o campo magnético 

não está presente, (2) a onda de Alfvén de cisalhamento ou simplesmente onda de 

Alfvén que se propaga ao longo do campo magnético e (3) a onda magnetossônica 

lenta. 

Um importante ponto de distinção entre as três ondas é a sua polarização. As 

ondas de Alfvén são caracterizadas por um deslocamento eA e uma perturbação do 

campo magnético Q A perpendiculares a B de equilíbrio, enquanto sua propagação 

ocorre ao longo do campo magnético. Isto significa que são modos transversais. 

Por outro lado, as ondas magnetossônicas lenta e rápida podem ter componentes 

transversais e longitudinais. 

2.6 Análise espectral MHD ideal em plasmas 

cilíndricos: equilíbrio estático 

Tendo em vista que a geometria utilizada no modelo desta tese é a cilíndrica com 

as quantidades de equilíbrio dependendo somente da coordenada radial, todos 

os detalhes da análise espectral com os seus modos discretos e suas regiões de 

contínuo são descritos para este caso. 

Considerando-se um plasma cilíndrico com simetria azimutal e axial, o deslo

camento e pode ser escrito na forma: 

e(r,t) = (Çr(r), Çe(r), Çz(r))exp(-iwt+imO+ikz). {2.41) 

As quantidades de equilíbrio são funções somente da coordenada radial, r. 

Considera-se o campo magnético somente com componentes O e z: 

B = {O, Be(r), Bz(r)). 
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A equação resultante para o equilíbrio em coordenadas cilíndricas, obtida das 

Equações (2.8) e (2.9), é dada por: 

d ( B
2

) B§ - p+- +-=0, 
dr 2 r 

(2.43) 

onde B 2 = B§ + n;. 
Assim, dois entre os três perfis, p(r), Bo(r) e Bz(r), podem ser escolhidos e 

o terceiro fica determinado pela Equação (2.43). Observa-se que a densidade de 

massa, p( r) não aparece na equação. 

Uma análise de Fourier é feita nas Equações (2.21), (2.22) e (2.26), ou seja, 

admite-se a dependência espacial dada pela Equação (2.41). Eliminando-se as 

variáveis Ço, Çz e os três componentes de Q em favor de Çr e Pt e introduzindo-se 

uma nova variável P (perturbação em primeira ordem da pressão total, cinética 

mais magnética) dada por: 

P=pt +B ·Q, (2.44) 

tem-se o seguinte sistema formado por duas equações diferenciais de primeira 

ordem em rÇ e em P. Este sistema de equações foi obtido pela primeira vez por 

Appert et al. [22]. 

(2.45) 

e 

(2.46) 

onde P = -1pV ·e- e· Vp + B · Q, sendo Q dada por: 

Q =v x (ex n). (2.4 7) 

Os coeficientes nas Equações (2.45) e (2.46) são dados por: 

(2.48) 
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onde 

[ 
2 2 d (Bo)] 2 2 2) ( B3) D pw - F + 2Bo dr --;:- + pw (pw - F 4-;:-2 

( 
B2F2) 

- [1p(pw2 - F2) + pw2 Bz 2] 4+ ' 

F2 
2 -WA--, 

p 

m 
F= -Bo+kBz. 

r 

(2.51) 

(2.52) 

(2.53) 

(2.54) 

O sistema de equações dado pelas Equções (2.45) e (2.46) pode ser reduzido à 

equação conhecida como a equação Hain-Lüst [23], assim denominada por terem 

sido estes autores os primeiros a obtê-la: 

na.qual 
2 N 

f(r,w) = rD' 
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(2.57) 

com 

(2.58) 

(2.59) 

(2.60) 

(2.61) 

Com as condições de contorno apropriadas, o par de equações (2.45) - (2.46) 

ou, equivalentemente, a equação de Hain-Lüst pode ser resolvido obtendo-se o es

pectro dos autovalores w2 • Este espectro foi amplamente estudado, especialmente 

na década de setenta, em configurações do tipo "pinch" linear difuso [24-26, 22) 

em experimentos de plasma de laboratório tais como "() pinch", "screw pinch" 

e "z-pinch". Foi também estudada como primeira aproximação para estruturas 

toroidais de grande razão de aspecto R/a (razão entre o raio do toróide e o raio 

de ·sua seção reta) [27). O espectro é caracterizado por apresentar componentes 

discreto e contínuo. 
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2.6.1 O espectro contínuo 

O primeiro efeito da não homogeneidade é o aparecimento de dois espectros 

contínuos (22) na parte estável do espectro. Matematicamente, isto corresponde 

à existência de pontos singulares (ressonantes) r= rA e r= rs, nos quais o 

coeficiente f na EquaçãO (2.55) é zero. Isto ocorre quando: 

(2.62) 

ou 

(2.63) 

A faixa de w2 compreendida entre o mínimo e o máximo de wf (r) (i = A, S) no 

intervalo do plasma é representada por {wf(r)}. Estas faixas, {w~(r)} e {wHr)}, 

correspondem aos conjuntos de autovalores impróprios e constituem os contínuos 

de Alfvén e de onda lenta. Estes estão associados a soluções com singularida

des logarítmicas na superfície r = r A ou r = rs. Estas regiões de contínuo 

costumam ser denominadas de conjuntos de autovalores impróprios pelo fato de 

um dos componentes do deslocamento e apresentar quadrado não integrável. o 
tipo de singularidade apresentada pelo componente er para os contínuos de onda 

lenta e de Alfvén é de quadrado integrável. Os componentes que têm quadrados 

não integráveis são aqueles tangentes ao campo magnético de equilíbrio. Para o 

contínuo de onda lenta, o componente tangente paralelo ao campo magnético é 

que é o componente de quadrado não integrável. Para o contínuo de Alfvén, é o 

componente tangente perpendicular ao campo magnético. Todos os detalhes são 

encontrados em (20). 

Inicialmente, acreditou-se que existiam quatro regiões de contínuo no espectro 

[24) dado pela equação de Hain-Lüst. Além dos contínuos de Alfvén e de onda 

lenta, também as regiões definidas por D =O (Equação (2.59)) foram interpreta

das como contínuos. O caso D =O, associado a J(r,w2
) (Equação (2.56)) infinito, 
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corresponderia à primeira vista à uma singularidade da equação de Hain-Lüst. 

Esta foi a razão pela qual inicialmente pensou-se que também as faixas { w1} e 

{w]1 } eram contínuos no espectro. Quando a equação de Hain-Lüst foi colocada 

posteriormente na forma equivalente àquela obtida por Appert et al. [22), ficou 

claro que somente N = O, além de obviamente r = O, poderia representar uma sin

gularidade no problema. Ficou provado que D = O era apenas uma singularidade 

aparente: toda solução com D = O é regular. 

O papel destes contínuos tem sido bastante estudado, em especial do contínuo 

de Alfvén. A relação entre a ressonância de Alfvén em plasmas não homogêneos 

e sua conexão com o aquecimento do plasma foi observada pela primeira vez 

por Grad (28). Porém, um estudo mais detalhado veio alguns anos após com os 

trabalhos de Uberoi [29), Tataronis e Grossmann (30, 31) e Chen e Hasegawa (32). 

O trabalho de Vaclavik e Appert pode ser citado como revisão no assunto [33). 

Dentro da Física Solar, alguns trabalhos que tratam do papel dos contínuos 

em geometria cilíndrica podem ser citados. Tal como no contexto da fusão termo

nuclear controlada, também no Sol o papel do contínuo de Alfvén tem sido mais 

explorado em relação ao contínuo de onda lenta, em função de sua conexão com 

o aquecimento do plasma. Ionson (34) sugeriu a absorção ressonante de ondas 

de Alfvén como um possível mecanismo de aquecimento da coroa solar. O autor 

utilizou um tratamento cinético da absorção ressonante. Isto significa que foram 

incluídos os efeitos da inércia dos elétrons e do raio de Larmor dos íons não nulo. 

Ainda na questão do aquecimento da coroa solar via absorção ressonante, podem 

ser citados os trabalhos de Hollweg e Yang [35), Grossmann e Smith [36) e Poedts 

et al. [37, 11 ). Um trabalho mais recente, onde levam-se em conta também as 

condições de contorno na fotosfera, deve-se a Halberstadt e Goedbloed [10). 

Quanto ao contínuo da onda magnetossônica lenta, pode ser citado, o trabalho 

de.Sakurai et al. [14), em que os autores estudam a sua relação com a absorção 

de modos p (acústicos) por manchas solares. 
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2.6.2 O espectro discreto 

Além das regiões de contínuo, a equação de Hain-Lüst apresenta vários sub

espectros discretos. Em particular, todos os modos instáveis estão associados ao 

espectro discreto. Os modos discretos na equação de Hain-Lüst foram estudados 

detalhadamente por Goedbloed e Sakanaka nas referências [25, 26] e por Goed

bloed, por exemplo na referência [27]. A determinação dos modos discretos em 

plasmas não homogi~twos requer solução lllllllérica, contrariamente ao espectro 

contínuo cujo estudo pode ser feito analiticamente em muitos casos. O método 

usual ~·~o chamado ''shooting md.hod" (por exemplo, [38]). Detalhes sào dados 

no Capítulo :3. 

Uma equação do tipo Sturm-Liouville apresenta a propriedade de que as au

tofunções apresentam um número maior de zeros (maior número de oscilações no 

intervalo do plasma) à medida que se aumenta o autovalor correspondente. Sis

temas que se comportam desta forma sào chamados de sturmianos. Sistemas que 

apresentam a propriedade inversa, ou seja, número de zeros da autofunçào diminui 

quando se aumenta o autovalor, sào chamados de anti-sturmíanos. Na equaçào 

de Hain-Lüst, pode-se observar que a presença do fator f(r,w 2
) (Equaçã.o (2.56)) 

faz com que esta não pertença à classe das equações do tipo Sturm-Liouville. 

A questão colocada por Goedbloed e Sakanaka [25] foi a seguinte: ainda assim 

alguma propriedade sturmiana poderia ser observada? Verificou-se que o espec

tro discreto fora das faixas { w~}, { w~}, { w1} e { w~ 1} era sturmiano para regiões 

em que f(r,w 2 ) > O e anti-sturmiano para aquelas em que f(r,w 2 ) < O. Em 

outras palavras, a propriedade sturmiana foi verificada estar presente de maneira 

parcial, na análise dos sub-espectros discretos separadamente. As faixas {w1} e 

{ w1 1} que inicialmente foram interpretadas como contínuos [24], foram verificadas 

ser regiões de não monotonicidade: atuam como separadores matemáticos entre 

sub_.espectros anti-sturmiano e sturmiano. Quanto à parte instável do espectro, 
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os modos são sempre sturmianos. A Figura 2.3 ilustra o espectro estável com os 

diversos sub-espectros discretos: magnetossônico lento, Alfvén e magnetossônico 

rápido. Obviamente, como as regiões de contínuos e separadores matemáticos 

dependem da escolha dos perfis de equilíbrio, alguns dos sub-espectros que apa

recem na F'igura 2.:! podem estar ausentes em alguns casos. Esta figura apresenta, 

por questões de clareza, o caso onde os diferentes sub-espectros não apresentam 

superpos1~·ao. 

lento Alfvén rápido 

2 
(J) 

Figura 2.3. Figura esquemática do espectro obtido da equação de Hain-Lüst. As setas 

para direita e para esquerda indicam as regiões sturmiana e anti-sturmiana, respecti-

vamente. 

A observação em experimentos no tokamak TCA [39] de estreitos picos de 

absorção para freqüências próximas ao mínimo do contínuo de Alfvén foi a pri

meira forte evidência experimental da existência dos chamados modos discretos 

de Alfvén ou automodos globais da onda de Alfvén. Analisando-se o comporta

mento das equações MHD ideal próximo ao mínimo do contínuo de Alfvén, via 

análise \VKB, Appert et ai. [40] estudaram as propriedades gerais destes modos. 

Os autores obtiveram uma relação de dispersão para estes modos onde fica clara a 

importância do componente azimutal do campo magnético ou, equivalentemente, 

da ~resença da corrente axial. Um novo mecanismo de aquecimento do plasma foi 

proposto por estes autores tendo sido chamado de aquecimento por ressonância 

24 



de automodo de :\lfvén, em contraste ao já conhecido aquecimento por absorção 

ressonante no contínuo de Alfvén. As propriedades dos modos globais de Alfvén 

também foram estudados por Mahajan et al. [41] através da inclusão dos efeitos 

de w/wci finito para plasma cilíndrico. 

Em plasmas solares, recentemente, Azevedo et al. [16] descreveram as os

cilações em proeminências arciformes observadas na atmosfera solar como mani

f<•staçô<•s da propaga<Jw de modos discretos de Alfvén. Também Keppens et al. 

[ 1.1] estuda r a m as oscilações cm arcos coronais e proeminências. 

2. 7 Análise espectral MHD ideal em plasmas 

cilíndricos: equilíbrio em presença de fluxo 

de massa 

:\'esta seção, inclui-se uma velocidade de equilíbrio na seguinte forma: 

v =(O, vo(r), Vz(r)). (2.64) 

Neste caso, as quantidades no equilíbrio devem satisfazer à seguinte equação: 

(2.65) 

Seguindo-se o mesmo procedimento adotado por Appert et al. [22] para o 

caso estático, um par de equações diferenciais de primeira ordem em rf..r e em P 

pode ser obtido [42]: 

(2.66) 

(2.67) 

onde 
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com 

A 

s 
c! 
( '2 

(':! 

(',t 

n 

T 

R 

p0.2 _ p2, 

(B2 + IP)p0.2 -~pF2, 

p0.2 R/r - 2rnST /r2, 

p2n4- (k2 + m2/r2)8, 

ASC1- 4ST2 /r 2 + R2 j1·2, 

1 d (H5-pv5) 
1 +r-

dr r 2 ' 

w+k ·v, 

F Bo- pOvo, 

(2B5- pv5) A+ 2BoFT. 

(2.68) 

(2.69) 

(2.70) 

(2. 71) 

(2. 72) 

(2.73) 

(2.74) 

(2.75) 

(2.76) 

Este sistema de equações pode ser reduzido à uma equação diferencial de 

segunda ordem em f,., aná.loga à equação de Hain-Liist [42]: 

(2. 77) 

onde 

C5 = r-2(k2 + m2 /r2)[p0.2(2B5- pv5)2 -lv5(2Bo0.- Fvo)2] 

+(4T2/r2)(p0.2 - k21p)- (4Tm/r3)p02(2B5- pvi). (2.78) 

Como uma boa referência na questão do estudo de estabilidade em plasmas 

cilíndricos com fluxo de equilíbrio, pode ser citado o trabalho de Bondeson et al. 

[42]·em que as equações desta seção são apresentadas. Contrariamente ao caso 

estático, autovalores w complexos podem ser obtidos. Porém, pode-se observar 
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que os contínuos de Alfvén e de onda lenta continuam situados sobre o eixo real 

de w. Agora, estes encontram-se deslocados, em relação ao espectro contínuo 

estático, por uma quantidade que depende da velocidade. 

Um código numérico foi desenvolvido para tratar do estudo do espectro em 

presença de fluxos de equilíbrio. Alguns resultados preliminares aparecem no 

Apêndice B. 
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Capítulo 3 

Análise espectral MHD ideal em tubos 

de flttxo magnético de duas camadas 

3.1 Introdução 

O objeti\'o do presente trabalho é o estudo de oscilações cm tubos de fluxo 

magnético com variação radial quando constituídos de duas regiões de plasma 

com características distintas. Neste capítulo, os perfis de equilíbrio são conside

rados descontínuos na interface entre as duas regiões. Apresenta-se um modelo 

que permitirá a análise do espectro MHD ideal dentro de uma situação onde 

um número maior de modos pode ser obtido em relação ao espectro dos mo

delos contínuos na interface entre os dois meios. Alguns aspectos do estudo de 

oscilações, utilizando modelos cilíndricos de duas camadas, foram abordados no 

contexto solar por Edwin e Roberts [43], Abdelatif [44] e Evans e Roberts [45]. 

Estes autores consideraram os perfis de campo magnético, pressão cinética e den

sidade de massa como constantes em ambas as camadas, além de uma segunda 

camada ilimitada. Neste caso, a discussão limitou-se a um tratamento analítico, 

evitando-se procedimentos numéricos. 

O estudo proposto nesta tese é bastante mais geral quando comparado aos 

est~dos anteriores citados acima, possibilitando a consideração de um número 

maior de situações, permitindo o tratamento de sistemas não homogêneos. A 
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análise espectral MH D concentra-se no lado estável do espectro. Isto deve-se 

ao fato de que as aplicações nas quais se concentra o interesse são as oscilações 

de tubos de fluxo solares cujos períodos típicos são muito menores do que o 

tempo de vida médio destas estruturas. Por exemplo, para arcos coronais com 

tempos de vida da ordem de várias horas, os períodos de oscilação estão na 

faixa de frações de segundos a algtms poucos segundos e para manchas solares 

com ternpos de· vida que vão de algumas semanas podendo chegar até a alguns 

poucos mc·ses, estão na faixa de minutos. A aplicação do estudo apresentado neste 

capítulo à classificação dos modos de oscilação em manchas solares é abordada 

no Capítulo 4 e em arcos coronais, no Capítulo 5. Entre os tubos fotosféricos, as 

manchas solares são escolhidas pois, devido ao seu grande tamanho, muitos dados 

observacionais referentes aos períodos das oscilações são disponíveis. O mesmo 

não ocorre para tubos de diâmetros menores até o presente: a estimativa dos 

períodos fica prejudicada pela limitação dos dados observacionais que exigem um 

poder de resolução dos instrumentos de observação muito maior do que aquele 

exigido para as manchas solares. 

Um código numérico foi desenvolvido utilizando-se o FORTRAN como lin

guagem de programação, o qual enquadra-se na classe de problemas de condições 

de contorno. O "shooting method" é empregado em sua solução. As equações 

básicas já foram apresentadas no Capítulo 2. No presente capítulo, apresenta-se 

a técnica utilizada na obtenção das soluções numéricas, bem como a discussão 

destes resultados. O principal fato é o aparecimento de novos modos na região 

espectral entre os dois ramos do contínuo de Alfvén. 

3.2 O modelo 

O modelo consiste de um tubo de fluxo magnético de duas camadas que é de

finido por duas regiões concêntricas com características físicas distintas [46, 47]. 
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l'tilizam-se coordenadas cilíndricas (r,O,z). O plasma de raio r1 representa a 

região ''1" e o plasma que ocupa a região r1 < r < r 2 , região "2". Daqui por 

diante, r é normalizado pelo raio r1 . Isto implica que a interface região 1 - região 

2 está situada em r= 1,0. 

a) O campo magnético 

O campo magn<~tico pode ser escrito em ambas as rcg10es corno 

Bi = (0, /Joi(r), H:,) i= 1,2, onde a componente azimutal em cada região é 

dada por: 

/Jo1(r) 
)o r 2 

(3.1) -(1- -)r 
2 2 ' 

Bo2(r) 
)o 

(3.2) 
4r' 

o que significa que se admite uma densidade de corrente longitudinal na região 1 

na forma: 

(3.3) 

com j 0 igual a um valor constante. 

Os componentes longitudinais Bzi são constantes em cada região, porém com 

valores diferentes. A mudança abrupta deste componente na interface entre os 

dois meios é devido a uma densidade de corrente superficial azimutal. As quan

tidades de campo magnético, daqui por diante, são normalizadas por B21 • 

b) A pressão cinética 

A condição de equilíbrio em coordenadas cilíndricas é dada, em caso de 

equilíbrio estático, pela seguinte equação: 

d ( B
2

) B§ - p+- +-=0. 
dr 2 r 

(3.4) 

Da equação anterior, tem-se que a pressão cinética deve assumir a seguinte 

forma: 

Pt(r) (3.5) 
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P2(r) = constante. (3.6) 

Considerando-se que a pressão total deve ser contínua na interface entre as 

duas regiões, tem-se que o valor constante para pressão na região 2 é dado por: 

(3.7) 

onde Bzt = 1, O e r 1 = 1, O foram consideradas. 

c) A densidade de massa 

:\ cknsidach~ de massa é considerada ser aproximadamente proporcional à 

pressão cinética para cada região na forma: 

Pi = Pi,oPi i = 1, 2, (3.8) 

onde Pi.o é constante. A consideração de equação de estado tipo gás ideal é 

bastante bem aceita para estes sistemas solares [2, 48]. 

Os perfis de equilíbrio acima descritos podem representar uma ampla gama 

de tubos de fluxo magnético solares. Por exemplo, existem tubos de fluxo que 

apresentam campos magnéticos helicoidais e outros que apresentam campos pre

dominantemente longitudinais. Estes dois casos podem ser considerados, respec-

tivamente, por j 0 ::f O e j0 = O. Existem, ainda, os usualmente denominados 

tubos de fluxo isolados e não isolados. Exemplos de tubos isolados são os tubos 

fotosféricos em geral e de não isolados, os coronais. Ambos podem ser tratados 

pelo ajuste de Bz2: Bz2 = O e Bz2 ::f O, respectivamente. 

Alguns comentários devem ser feitos nas aplicações fotosféricas. Os tubos 

fotosféricos em geral apresentam uma abertura em forma de leque das linhas 

do campo magnético ao penetrar na região da cromosfera. Neste caso, aparece 

também o componente radial do campo magnético. Entretanto, a consideração 

dos ·três componentes simultaneamente levaria à uma tarefa numérica excessiva-

mente árdua, não tendo registro até o momento na literatura. Nesta tese, opta-se 
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por adotar campos magnéticos helicoidais e restringir a altura do cilindro a regiões 

da fotosfera onde o campo ainda não apresenta componente radial significativa. 

3.3 Resultados numéricos 

3.3.1 O procedimento numérico 

O conjunto das equações MIID ideal descreve ambas as regiões de plasma no pre-

scnt<· ntodl'lo. Conforme já apres<•nt<tdo no Capítulo 2, em um plasma. cilíndrico 

simétrico que apresenta variação radial, o problema espectral [49] é reduzido a 

uma única equação diferencial de segunda ordem para o componente radial da 

perturbação Çr, conhecida como equação de Hain-Lüst [23]. O método numérico 

inicia-se pela substituição desta equação de segunda ordem por duas equações de 

primeira ordem. Opta-se pela escolha feita por Appert et al., (Equações (2.45) e 

(2.46) ). O par de equações de primeira ordem é resolvido utilizando-se as seguin-

tes condições de contorno: 

(a) Condição de contorno em r = O. 

É feita uma análise das equações diferenciais (2.45) e (2.46) em torno de 

r = O, o qual é um ponto singular. Para tanto, as variáveis dependentes rÇr e 

P (perturbação em primeira ordem da pressão total) são escritas como séries de 

Frobenius do tipo: 

(Yo =f. O) (3.9) 

onde s e }i 's são constantes. 

Os coeficientes de mesma potência de r são igualados a zero. A menor potência 

de r dá origem à chamada equação indiciai, quadrática em s. Como solução desta 

equ?ção tem-se s = ±m. Portanto, a solução que é regular em r = O é da forma: 

(3.10) 
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Desta forma, a seguinte condição de contorno deve ser imposta em r = 0: 

rf.r = O 

(b) Condição de contorno em r = r 2. 

O componente radial do deslocamento, f.r é nulo em 1·2 . Isto significa que a 

análise das oscilações do tubo de fluxo magnético restringe-se à. urna região finita. 

As funçó<'s rf.r t' fJ são contínuas t'tn todo o intervalo de integraçào, incluindo

S(~ a interface entre as duas regiões de plasma (vide condições na interface plasma 

- plasma no Capítulo 2). Deve-se observar que em geral a dcriviida de~ ré,,. nao (' 

contínua nesta interface (observe a Equação (2.45)). 

Quando equações diferenciais devem satisfazer a condições de contorno bem 

definidas em mais de um ponto da variável dependente, o problema resultante é 

denominado um problema de contorno em dois ponto::>. Este nome vem do fato dt· 

que o caso mais comum é aquele em que condiçôe::,; de contamo são irnpost.as crn 

dois pontos, usualmente os pontos de partida e fim de integração das equações. 

A diferença entre esta classe de problemas e aquela dos chamados problemas 

de valor inicial é que, no segundo caso, parte-se de soluções aceitáveis no ponto 

inicial (valores iniciais) e avança-se ao longo do intervalo por integração numérica 

até o seu fim. Obtém-se, assim, a solução das equações. A integração nece::>sita 

ser feita somente uma vez. Por outro lado, na classe dos problemas de contorno, 

a integração das equações a partir dos valores aceitáveis das variáveis dependen

tes no ponto inicial não leva, em geral, a soluções que satisfazem as condições 

impostas no ponto final do intervalo de integração. Portanto, os problemas de 

contorno levam a um esforço bastante maior quando comparados com aqueles de 

valor inicial, exigindo-se que a integração seja feita um número muito grande de 

vez~s. No chamado "shooting method", tentativas vão sendo feitas através do 

ajust<' de parâmetro(s) livrc(s), integrando-se as equações quantas vez(~s forem 
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necessárias até que a diferença entre os valores finais obtidos e as condições de 

contorno impostas torne-se desprezível. 

Hetornando à questão da solução das Equações (2.45) e (2.46), com as condições 

de contorno (a) e (b) citadas acima, o método numérico desenvolvido para esta 

tese passa a ser descrito. 

Dados r~r e P no ponto inicial r = O, calculam-se as suas derivadas em relação 

a r atrav<~s das Equações (2.1.1) e (2.46). Os valores de ré.r e P no ponto seguinte 

do in1C"rvalo cl<• intq~raçiio são obtidos através de um método do tipo Rungc-Kutta 

d<· sC"gunda ordem, o qual será descrito adiante. Isto é feito ponto a ponto até 

o final do intervalo. Claramente, a 1Ínica dificuldade que pode surgir ao longo 

da integração é a ocorrência de singularidades D = O (Equação (2.48) ), corres

pondentes aos contínuos de Alfvén e onda lenta. No presente trabalho, existem 

duas regiões de plasma com características distintas e, portanto, os contínuos 

ocorrem nas duas regiões em diferentes faixas. Diz-se que existem dois ramos dos 

contínuos de Alfvén e de onda lenta. Para evitar as singularidades, a procura 

de soluções é feita sempre fora das regiões de contínuo de ambas as regiões de 

plasma. O parâmetro livre deste problema é w2
• Os valores de w2 para os quais 

as condições de contorno são satisfeitas são os autovalores do problema. Os au

tovalores w 2 a serem encontrados farão parte do espectro discreto do sistema. Os 

passos seguidos na obtenção deste espectro são: 

1- Escolhem-se os parâmetros de equilíbrio que melhor caracterizam o sistema 

a ser estudado. Para o conjunto de perfis apresentados neste capítulo, estes 

parâmetros são p0 , Bz2 , p2 ,0 e j 0 • Também são escolhidos um dado par de números 

de onda k em. 

2- Com a escolha dos parâmetros de equilíbrio, ficam definidas as regwes do 

espectro que correspondem a singularidades: os contínuos de Alfvén e de onda 

lenta para as duas regiões de plasma. Como estas regiões são evitadas, formam-

34 



se vários intervalos de w2 positivos (modos estáveis) onde podem ocorrer modos 

discretos. Escolhe-se um destes intervalos. 

3- O intervalo escolhido para procura de autovalores é dividido em 500 partes 

iguais. Para cada um destes intervalos, verificar-se-á se ocorre ou não um auto-

valor, segundo métodos a seguir. 

4- Escolhe-se o primeiro dos 500 valores citados no item anterior. Com este valor 

de w2 c os parâmetros de equilíbrio e de onda, integram-se as Equações (2.45) e 

(1.46) até o ponto final r = r 2 • O intervalo de r =O a r = r 2 é dividido em inter-

valos ~,. de largura O, 01. Para cada avanço, a sub-rotina de integração baseada 

no método de Runge-Kutta de segunda ordem é utilizada. A base do método é 

apresentada resumidamente. Considere um sistema de equações diferenciais na 

forma: 

i= 1, ... ,N (3.12) 

:\ solução avança de um ponto Xn a Xn+l = xn+h pelo uso da seguinte ex

pressão para cada um dos Yi: 

onde 

hj(xn,Yn), 

hj (xn + ~h,yn + ~k1). 

(3.13) 

(3.14) 

(3.15) 

Um método é convencionalmente dito ser de n-ésima ordem quando o erro é 

da ordem hn+I. Em segunda ordem, utiliza-se a derivada no ponto inicial, Xn, 

para obter um ponto no meio do intervalo h. Então, utiliza-se a derivada neste 

ponto intermediário para o cálculo de Yn+I· 

Assim, o método é empregado um número de vezes igual ao número de pontos 

de rede no qual o intervalo total de integração é dividido até atingir o ponto final, 
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r2 • ~este ponto, verifica-se o valor de rf.r· Se este for diferente de zero, o que 

ocorre em geral, outro valor de w2 deve ser testado. 

5- Todo o processo descrito no item 4 é repetido para um novo valor de w 2 • 

Chega-se a um novo valor de rf.r em r = r2. Verifica-se se houve mudança de 

sinal deste valor em relaÇão ao obtido para o w2 anterior. 

6- O procedimento vai se repetindo até que o intervalo entre dois valores de 

wJ. para os quais ocorre mudança de sinal em 1·f.r em 1· = 1·2 é localizado. Isto 

significa que neste intervalo deve haver um w2 para o qual o valor de rf.r é nulo 

em ~"'2· Divide-se este intervalo em N suh-intervalos para que se possa encontrar 

o sub-intcrvalo no qual o zero ocorre. Neste estágio, já se tem um valor bastante 

próximo de w 2 autovalor. Para chegar a um valor mais preciso, utiliza-se o método 

de Newton-Raphson. Brevemente: 

.f(x + b) ~ .f(x) + .f'(x)b + .f"~x) 152 + ... (3.16) 

Para fJ bastante pequeno e funções bem comportadas, os termos além do linear 

podem ser desprezados. Portanto, .f(x + b) = O implica em: 

assirn, Xprocurado = Xanterior+Ó. 

Ó=-.f(x) 
.f' (X) 

(3.17) 

7- Uma vez realizada a procura por autovalores no intervalo de w2 citado no 

item 2, um novo intervalo fora dos contínuos é escolhido e todo o processo se 

repete. Desta forma, assegura-se que todos os modos discretos estáveis, dentro 

das limitações presentes em qualquer procedimento numérico, são localizados. 

3.3.2 O espectro 

A Eigura 3.la mostra o espectro esquemático para um plasma cilíndrico de uma 

camada [20]. Figura semelhante já foi apresentada no Capítulo 2, porém a sua 
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presença ao lado da Figura 3.1 b é importante a título de comparação entre os dois 

casos. Além das regiões de modos discretos e dos contínuos lento e de Alfvén, 

aparecem também na Figura 3.la e b as regiões dos separadores matemáticos 

{wl} c {w11 }: separam região de comportamento anti-sturmiano daquela de com

portamento sturmiano. Dentro dos separadores matemáticos podem também ser 

obtidas soluções. Mais uma vez, vale destacar que são apenas duas as regiões de 

contínuo no espectro de um plasma cilíndrico com variação radial. O espectro 

da Figura :J.I a é um espectro típico onde todos os suh-espectros estão presentes. 

Muitas vezes, alguns suh-espectros estão ausentes. Obviamente, isto depende 

diretamente dos perfis de equilíbrio que caracterizam o sistema em estudo. 

Na Figura 3.1 b, aparece o espectro para os perfis de equilíbrio da Seção 4.2 com 

k = 11, O, m = 3, p0 =O, 05, Bz2 =O, 4, P2,0 =O, 6 e io = O, 4. Alguns dos modos 

discretos obtidos são apresentados na Figura 3.1 b e rotulados com algarismos de 1 

a 9. Estes foram escolhidos por constituírem um conjunto bastante representativo 

de soluções. Os outros modos obtidos que não estão representados na Figura 3.1b 

mantêm o mesmo comportamento geral e a discussão que se segue permanece 

válida para todos estes modos. Outro ponto importante a ser destacado é que os 

parâmetros de equilíbrio e os números de onda k e m escolhidos são um conjunto 

que serve como exemplo. Este conjunto representa um tubo de fluxo helicoidal 

cercado por um outro meio com campo magnético mais fraco e densidade e pressão 

mais altas. Naturalmente, uma ampla variação de parâmetros é permitida e 

continua-se obtendo soluções. A discussão deste capítulo limita-se a este conjunto 

em particular por ser suficiente para ilustrar os fatos básicos da análise espectral. 

No espectro de duas camadas (Figura 3.1b), as regiões de contínuo apresentam 

dois ramos: um para cada camada de plasma. Isto vem da descontinuidade 

assumida nos perfis de equilíbrio na transição da primeira para a segunda camada 

de plasma. Desta forma, novas regiões espectrais aparecem e, conseqüentemente, 

modos com novas características, como será visto na seção seguinte. 
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Figura 3.1. Em a, um espectro esquemático para um sistema com uma coluna. Em 

b, o espectro para duas camadas do presente modelo com k = 11, O, m = 3, p0 = O, 05, 

Bz 2 = O, 4, P2.o = O, 6 e j 0 = O, 4. As setas para cima e para baixo indiram rompor-

tamento sturmiano e anti-sturmiano, respectivamente. Os valores de w2 que aparecem 

em b são normalizados. 

3.3.3 A classificação dos modos 

Os modos discretos obtidos são classificados quanto a: 

(a) o seu caráter evanescente ou oscilatório: isto pode resultar em modos combi

nados, em modos superficiais concentrados na interface entre as duas regiões ou 

cm modos oscilatórias. 

(b)"a sua natureza MHD (Alfvén, magnetossônico rápido ou lento), podendo 

também resultar em modos puros ou combinados. 
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Com relação ao ponto (h), o critério de classificação é dado pela análise dos 

componentes de e e Q. Em outras palavras, pela polarização dos modos. Para um 

modo de Alfvén, o movimento do plasma e a perturbação do campo magnético são 

perpendiculares ao campo magnético de equilíbrio, enquanto a sua propagação 

dá-se ao longo do campo magnético. Em outras palavras, são modos transversais. 

Por outro lado, modos magnetossônicos lento e rápido podem ter componentes 

transversais e longitudinais. 

Na Fip;ura :t2, aparc'cern as aut.ofunções ~r corno funções de r para os modos 

rol ttlados de 1 a :J na Figura :J.l b. Na. faixa. espectral em que se encontram estes 

modos, a região de plasma. I não é perturbada. Na região 2, os modos oscilam 

e apresentam um comportamento anti-sturmiano: w2 diminui com o número de 

zeros de ~r. Estes modos podem ser classificados como modos magnetossônicos 

lentos relativos à região 2. Na. Figura 3.3, aparecem os três componentes de 

Q para o modo número 1: o componente radial e os componentes tangentes 

paralelo e perpendicular ao campo magnético de equilíbrio. Pode-se observar 

que os três componentes contribuem para o Q total, caracterizando, junto com 

sua posição no espectro (proximidade do contínuo lento), modos de natureza 

magnetossônica. lenta em relação à segunda. camada de plasma. A análise dos 

outros dois componentes de e' leva às mesmas conclusões, o mesmo valendo 

também para os modos números 2 e 3. 

39 



1.2 

0.6 

-0.6 

-1.2 
0.0 0.5 1.0 

r 

1 

I 
I 
I 
I 
I 
I 
I 
I 
I 

' I • I 
~ I 
\ I y 

\ 1\ 
\I\ • J ,_, 

2 3 
,.,... ... , 

\ i . 
\ . 
\! 

" A 
" . ' 
! ' I \ 

i ' 
i 

I 
I 
I 
I 
I 
I 

\ I 
\ I 
..._I 

1.5 2.0 

Figura 3.2. As autofunçõcs normalizadas, ~r, como funções de r correspondentes aos 

modos 1 a 3 na Figura 3.1 b. Modos 1, 2 e 3 apresentam w2 respectivamente iguais 

a 3, 02, 3, 09 e 3, 21 (valores normalizados). Estes modos não perturbam o plasma 

na região 1 e mostram comportamento oscilatório na região 2, onde apresentam com-

portamento anti-sturmiano. Na região 2, apresentam caráter de onda magnetossônica 

lenta. 
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Figura 3.3. Os três componentes da perturbação do campo magnético, Q, como 

funções de r para o modo representado pelo número 1 (Figura 3.1b). A curva cheia 

representa o componente radial, a curva tracejada representa o componente tangente 

paralelo ao campo magnético e a curva ponto-tracejada, o componente tangente per-

pendicular ao campo magnético. 

Na Figura 3.4, aparece o modo que é evanescente nas duas camadas do tubo 

rotulado como número 4: trata-se, portanto, de um modo superficial classificado 

por Goedbloed [20] como modo superficial de Alfvén. A existência deste modo 

foi demonstrada analiticamente por Goedbloed como conseqüência da desconti

nuidade na região do contínuo de Alfvén. Em outras palavras, na presença de 

descontinuidade no contínuo de Alfvén, é prevista a existência de um modo super

ficial global entre os dois ramos do contínuo. Os passos seguidos por Goedbloed 

em sua demonstração para a existência deste modo são apresentados no Apêndice 

A. Aqui, fica comprovada numericamente a existência deste modo. 
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Figura 3.4. A autofunção ~r como função de r relativa ao modo 4 (Figura 3.1 h). 

Este modo tem w2 igual a 9, 88. Trata-se de um modo de Alfvén superficial típico e 

encontra-se entre os dois ramos do contínuo de Alfvén, porém abaixo da faixa {w11( r)} 

na região 2. 

Um fato novo, porém, surge no presente trabalho: além do modo 4, aparecem 

os modos 5, 6 e 7 que também estão situados entre os contínuos de Alfvén. Estes 

modos aparecem na Figura 3.5 e pode-se observar que são modos para os quais 

todo o plasma oscila na região 2. Portanto, a classificação como modos superfici

ais não é adequada. Estes modos não se enquadram na mesma classe dos modos 

do tipo 4 (Figura 3.4), embora estejam situados também entre os dois ramos do 

contínuo de Alfvén. Além disso, deseja-se deixar claro que estes modos combina

dos com característica evanescentefoscilatória apresentam natureza de onda de 

Alfvén somente na região 1. Na região 2, a natureza é magnetossônica rápida. 

Pata tornar este ponto de vista mais preciso, apresenta-se a Figura 3.6 relativa 

ao modo discreto número 6. A Figura 3.6a mostra os componentes tangentes 
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paralelo e perpendicular ao campo magnético de e. A Figura 3.6b mostra os 

três componentes de Q. Claro está que o fato de haver um componente paralelo 

tangente da mesma ordem da dos outros dois componentes em ambas as quan

tidades, e e Q' torna a classificação como modo de natureza alfvênica na região 

2 inadequada. As mesmas conclusões são obtidas para os modos 5 e 7. Estes 

modos apresentam comportamento sturmiano na região de plasma 2: w2 cresce 

com o mímcro de é. r. 
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Figura 3.5. As autofunções normalizadas, ~n como funções de r correspondentes aos 

modos 5 a 7 na Figura 3.1 h. Modos 5, 6 e 7 apresentam w2 respectivamente iguais a 

14, 28; 26,95 e 77, 15 (valores normalizados). Estes modos são evanescentes na região 

1 e oscilatórias na região 2 onde apresentam comportamento sturmiano. São modos 

combinados do tipo Alfvén superficial-magnetossônico rápido. 
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Figura 3.6. Os dois componentes de e tangentes ao campo magnético em a e os três 

componentes de Q como funções de r em b. O modo correspondente é o modo número 6 

(Figura 3.1b ). Em ambas, a curva tracejada representa o componente tangente paralelo 

ao campo magnético e a curva ponto-tracejada, o componente tangente perpendicular 

ao campo magnético. Em b, a curva cheia representa o componente radial. 

Pode-se concluir, então, que a onda superficial de Alfvén ocorre somente para 

uma dada região na lacuna entre os dois ramos do contínuo de Alfvén. 
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Figura 3. 7. As autofunções normalizadas, ~r, como funções de r correspondentes aos 

modos 8 e 9 na Figura 3.1b. Estes modos apresentam w2 , respectivamente, iguais a 

216,31 e 251,64 (valores normalizados). Estes modos são oscilatórias em ambas as 

regiões e apresentam caráter sturmiano. São modos magnetossônicos rápidos relativos 

a ambas as regiões. 

Na Figura 3.7, aparecem as autofunções f.r para os modos 8 e 9. Pode-se obser

var que o comportamento oscilatório aparece para ambas as regiões. Trata-se de 

modos oscilatórias de natureza magnetossônica rápida com comportamento stur

miano. Deve-se ressaltar que estes modos ocorrem dentro da faixa de {w~ 1 (r)} na 

região 1. Estes modos só puderam ser obtidos devido à substituição da equação 

de Hain-Lüst pelas duas equações diferenciais de primeira ordem nas formas ob

tidas por Appert et al. [22], onde fica claro que esta região não é uma região de 

singularidade do problema. 
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3.4 Comentários finais 

Foram estudadas as oscilações MHD ideal em tubos de fluxo magnético de duas 

camadas com variação radial onde uma descontinuidade na interface entre as 

duas camadas foi considerada. Ênfase foi dada ao estudo dos efeitos de campo 

magnético e variação radial. Alguns modos representativos do espectro foram 

analisados. l\lodos com características distintas apareceram nas diferentes partes 

do espectro, características estas relativas ao caráter evanescente ou oscilatório 

e à natureza l\IIID do modo. Estes modos eram em geral modos combinados, 

tais como os observados nas Figuras 3.2, 3 .. 5 e 3.7. Novos modos, além dos 

superficiais de Alfvén, foram vistos aparecer entre os dois ramos do contínuo de 

Alfvén. Estes modos oscilavam toda a camada externa, mantendo sua natureza 

de modo superficial de Alfvén somente na camada interna. O modo superficial 

de Alfvén típico apareceu somente em uma região específica entre os contínuos. 

Verificou-se que os modos oscilavam na camada externa somente na região do 

espectro em que se encontravam os modos 8 e 9. A análise do comportamento 

sturmiano ou anti-sturmiano em cada uma das camadas de plasma. separadamente 

levou à conclusão de que os resultados concordavam com aqueles observados em 

uma única camada [25, 26) (vide Figura. 3.la. e h). 

O procedimento aqui apresentado na. elaboração do código numérico é bastante 

geral, o que permite a análise do espectro para. diferentes perfis de equilíbrio 

com variação radial, contínuos ou descontínuos na. interface região 1 - região 2. 

Os perfis descontínuos que foram apresentados neste capítulo aparecem como 

um exemplo. Através do ajuste dos parâmetros do presente modelo, espera

se representar diferentes classes de tubos de fluxo magnético solares, como será 

visto nos Capítulos 4 e 5. 
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Capítulo 4 

Oscilações MHD ideal em manchas 

solares 

4.1 Introdução 

A fotosfera é a camada mais baixa da atmosfera solar e corresponde à superfície 

solar quando vista na luz branca. O fluxo magnético na fotosfera é predomi

nantemente concentrado em áreas com campos magnéticos da ordem de 103 G. 

Na classe dos tubos de fluxo de maiores raios, aparecem os poros e as manchas 

solares. O campo magnético médio é de aproximadamente 2000 a 2500 G. Os 

poros apresentam diâmetros tipicamente entre 700 e 2000 km, podendo, entre

tanto, crescer até atingir 5000 km. Se o fluxo continua a crescer, uma estrutura 

radial chamada de penumbm desenvolve-se em torno da região central chamada 

de umbra: este estágio marca a transformação do poro em uma mancha solar 

desenvolvida. 

O interesse no estudo de oscilações em manchas solares teve início em 1969 

com a observação do primeiro fenômeno periódico na cromosfera da umbra e foi 

chamado de "umbral flash" (UF) por Beckers e Tallant [50). O UF aparecia com 

períodos na faixa de 140 a 190 s. Uma das questões levantadas por ocasião de 

suá descoberta foi a sua possível relação com os pontos da umbra (estrutura fina 

da umbra) [50, 51]. Mais tarde, em 1972, Beckers e Schultz [52], continuando as 
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observações dos UF, detectaram também oscilações na fotosfera da umbra com 

períodos de 178, 255 e 300 s. Neste trabalho, o período de 300 s foi considerado 

como sendo um valor espúrio. Porém, neste mesmo ano, Bhatnagar et al. [53] 

confirmaram a existência de oscilações de 5 minutos na umbra, além daquelas 

na faixa de 3 minutos. Além das oscilações da umbra, Beckers e Schultz [52] 

observaram duas classes de oscilações na penumbra: urna classe com períodos que 

iam de .) minutos na interface umbra-penumbra até 17 minutos no raio externo 

da penumbra e a outra classe com período constante de 25.5 s. 

No mesmo ano, 1972, Zirin e Stein [54] e Giovanelli [55] observaram oscilações 

na penumbra na altura da cromosfera (linha Ha), com períodos de aproxima

damente 210 s [55] e 240 - 270 s [54]. Estas oscilações foram denominadas de 

"running penumbrai waves" (RP\V). As RPW foram verificadas ter origem apro

ximadamente na interface umbra - penumbra com amplitudes diminuindo à me

dida que se propagam radialmente para fora da umbra, com velocidades de fase 

radiais na faixa 8 - 25 km s- 1 . Estas ondas desapareciam aproximadamente ao 

atingir o raio externo da penumbra. Giovanelli observou também oscilações na 

umbra com períodos próximos a 165 se sugeriu que as RPW pudessem ser uma 

extensão das oscilações da umbra. Classificou as RPW como ondas de Alfvén. 

Zirin e Stein, por sua vez, verificaram que os UF tipicamente começavam no meio 

da umbra e moviam-se radialmente para fora e que toda vez que o UF ocorria na 

interface umbra - penumbra, uma nova RPW aparecia. 

Em 1975, Moore e Tang [56] também observaram UF, oscilações na umbra e 

R P\V, confirmando dados anteriores. Porém, além destes fenômenos, observaram 

também o que chamaram de "dark puff" (DP), emitido na umbra e caminhando 

em direção à penumbra com o mesmo período das RPW. Os autores sugeriram 

que os DP seriam uma extensão das oscilações na cromosfera da umbra e que 

D~ e RP\V teriam uma fonte comum: as oscilações da umbra na fotosfera. Estes 

autores interpretaram as oscilações da umbra e as RPW como sendo fisicamente 
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independentes, com base no fato dos períodos obtidos serem diferentes um do 

outro, respectivamente iguais a 150 e 270 s. 

Assim como Beckers e Schultz [52], mais tarde Musman et al. [57] observa

ram oscilações na penumbra na altura da fotosfera com valores muito próximos 

daqueles observados para as RP\;y na cromosfera: 252 a 290 s. Porém, os autores 

afirmaram que não era possível afirmar que estas oscilações eram os equivalentes 

fotosféricos das RP\;y observadas na cromosfera. Isto levou à conclusão de que, 

('mhora o componente fotosférico das RPW pudesse estar presente, existia um ou

tro tipo de oscilação mais inte11sa com mesmo período na fotosfera da penumbra. 

Além disso, estas oscilações foram verificadas ser muito semelhantes a oscilações 

da umbra. 

Muitas observações sucederam-se a estas pioneiras e o quadro que se apresenta 

hoje é o de que existem dois tipos básicos de oscilações da umbra na fotosfera: 

aquelas chamadas de oscilações de 5 minutos por apresentarem períodos de apro

ximadamente 5 minutos e as oscilações de 3 minutos que apresentam períodos 

típicos no intervalo 2-3 minutos. Na cromosfera, as oscilações são do tipo 3 mi

nutos com amplitudes muito maiores do que na fotosfera. Desta forma, estas 

oscilações são muito mais facilmente observadas na cromosfera. 

Embora exista realmente uma predominância nas observações de oscilações 

da umbra na faixa de 3 minutos e de 5 minutos, muitos outros valores foram 

obtidos para os períodos de oscilações [58, 59]: por exemplo, Schroter e Soltau 

[60] encontraram períodos em 65 e 100 se Soltau et al. [61] encontraram períodos 

de até 470 s. 

Como uma boa referência em oscilações de 5 minutos pode ser citado o re

cente trabalho de Penn e LaBonte [62]. As principais conclusões destes autores, 

as quais resumem bem o atual estágio de compreensão deste tipo de oscilação, 

sãq: (a) a fonte das oscilações de 5 minutos na fotosfera é externa à mancha, mais 

precisamente, os modos p (acústicos) das oscilações globais da fotosfera, (b) as 
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oscilações de 5 minutos não correspondem a modos ressonantes, descartando-se 

assim a existência de uma cavidade ressonante formada na fotosfera da umbra e 

(c) a absorção dos modos p ocorre dentro da umbra. Em outras palavras, as os

cilações de 5 minutos são uma manifestação da absorção de modos p fotosféricos 

que atravessam a umbra. Esta conclusão tem o suporte dos seguintes dados ob

servacionais: (a) a semelhança das características espacial e temporal entre as 

oscilações dentro da mancha e os modos p observados na fotosfera, (h) a dimi

nuição da amplitude das oscilações dentro da umbra e (c) a maior energia das 

ondas que penetram na mancha cm relação a daquelas que deixam a mancha. 

No que se refere aos modelos para a descrição de oscilações de 3 minutos da 

umbra. estes dividem-se basicamente em dois grupos: 

1- Os modelos cilíndricos com estratificação vertical (longitudinal) onde dife

rentes camadas da atmosfera da mancha são consideradas, ou seja, as variações 

ao longo da direçào z são consideradas mais relevantes do que as variações ra

diais, as quais são desprezadas. Dentro desta classe de modelos, existem duas 

interpretações: 

(a) as oscilações da umbra são modos magneto-atmosféricos rápidos presos na 

fotosfera e excitados pelas oscilações na zona de convecção, por exemplo, [63, 64]. 

O maior suporte deste modelo está no fato de que a densidade de energia cinética 

das oscilações é maior na fotosfera (por um fator de 6) do que na cromosfera [65]. 

( b) as oscilações da umbra são modos magnetossônicos lentos presos na cro

mosfera c excitados pela zona de convecção, por exemplo, [66, 67). 

O campo magnético da umbra é considerado como tendo somente o compo

nente longitudinal c é uniforme nas duas interpretações. As demais quantidades 

de equilíbrio dependem somente da coordenada z. 

2- Os modelos cilíndricos onde variações radiais são consideradas mais rele

va~tes do que as variações ao longo de z como, por exemplo, [45]. Os autores 
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propõem o estudo das oscilações da umbra, a qual é considerada como um tubo 

cilíndrico, em que todas as quantidades de equilíbrio são uniformes, e que está 

imerso em fotosfera não magnética. A consideração de perfis de equilíbrio cons

tantes permite tratamento analítico. O cálculo das relações de dispersão é feito 

para parâmetros que descrevem a umbra na fotosfera e separadamente para os 

que descrevem a umbra na sub-fotosfera. Os autores identificam as oscilações de 

:J minutos como modos magnetossônicos lentos nos dois casos. 

Qua.n to ao estudo da natureza das H PW, o primeiro modelo proposto foi o de 

Nye e Thomas [68]: os autores identificam as RPW como sendo modos magne

tossônicos rápidos modificados por gravidade e confinados à região da fotosfera. 

O campo magnético de equilíbrio é considerado puramente horizontal (paralelo 

à superfície solar). Todas as quantidades de equilíbrio dependem somente da 

direção perpendicular à superfície solar. As RPW e as oscilações da penumbra 

em outras camadas têm sido bem menos exploradas teoricamente quando com

paradas às oscilações da umbra. 

Quanto a observações mais recentes de oscilações na penumbra, estas podem 

ser encontradas nos trabalhos de Lites [69] e Alissandrakis et al. [70]. Lites re

alizou medidas de oscilações na penumbra utilizando duas linhas espectrais, Fel 

e Call que são formadas a diferentes alturas na atmosfera solar. Desta forma, 

observações foram possíveis simultaneamente na fotosfera e cromosfera. As os

cilações da penumbra foram observadas em ambas as linhas. Um ponto impor

tante destacado por Lites é que, observando-se também as oscilações na umbra, 

percebe-se a continuidade da perturbação através da interface umbra- penumbra. 

Esta observação reforça a impressão do próprio autor [71] e também de Giova

nelli [M, 72] de que realmente existe uma íntima relação entre as oscilações na 

umbra e na penumbra. Também Alissandrakis et al. [70] observaram oscilações 

na tromosfera da penumbra com períodos na faixa de 180 - 240 s e acreditam 

que oscilações da umbra e da penumbra podem ser partes de um único sistema 
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de ondas. 

Para maiores detalhes em oscilações em manchas solares, podem ser citados 

os trabalhos de revisão de Moore [19], Moore e Rabin [73] e Thomas [74]. 

Neste capítulo, o interesse reside em apresentar os resultados do estudo de 

oscilações em manchas solares com um enfoque original que consiste em estudar 

os modos globais de oscilação do sistema umbra mais penumbra [46, 75, 76]. As 

oscilaçõ~s da umbra e da penumbra vêm sendo estudadas corno fenômenos sepa

J'éulos, sem conexão, corno foi mostrado acima. A hipótese de conexão aparece na 

literal ura somente cm trabalhos observacionais corno urna possibilidade. Aqui, 

pela primeira vez, é fornecida uma teoria que pode dar conta do fato de que as os

cilações da umbra e da penumbra podem ser partes de um mesmo modo global de 

oscilação da mancha solar como um todo. Obviamente, pelo fato da mancha solar 

ser um sistema extremamente complexo, o modelo de equilíbrio aqui proposto, 

assim como todos os outros estudos anteriores de suas oscilações, admite muitas 

simplificações para que se torne tratável do ponto de vista matemático. Porém, 

apresenta-se alguns passos adiante em relação a modelos anteriores, além do já 

mencionado tratamento da umbra e da penumbra dentro de um mesmo modelo. 

São considerados perfis que variam com r, não sendo necessária a aproximação de 

perfis constantes. Este caso é possível pelo desenvolvimento do código numérico 

já apresentado no Capítulo 3. 

Estabelece-se, ainda, uma comparação entre os resultados do modelo de duas 

camadas, o qual já foi apresentado no Capítulo 3 (modelo que apresenta descon

tinuidade na interface umbra- penumbra), e os resultados do modelo que utiliza 

perfis de equilíbrio contínuos na passagem da região de umbra para a de penum

bra. Em ambos os casos, os perfis apresentam variação radial, contrariamente 

a modelos anteriores onde os perfis de campo magnético para umbra ou penum

hra.erarn considerados constantes. O código numérico desenvolvido nesta tese foi 

descrito no Capítulo 3 no contexto do modelo de duas camadas, porém, o caso 
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de perfis contínuos com variação radial também é tratado sem dificuldades. Da 

mesma forma, outros perfis de equilíbrio, além dos aqui apresentados poderiam 

ser testados utilizando-se o mesmo código numérico. Neste sentido, deve-se des

tacar o papel do estudo das oscilações como uma forma de avaliar o conjunto de 

perfis de equilíbrio que melhor caracteriza a configuração de campo magnético, 

densidade e pressão das manchas solares. Aqui, isto é feito através da comparação 

entre perfis contínuos c descontínuos. 

4.2 Os modelos de equilíbrio 

• Modelo de equilíbrio com perfis contínuos 

Os perfis de equilíbrio contínuos na interface umbra- penumbra passam a ser 

descritos e estão representados na Figura 4.1. 
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Figura 4.1. A figura mostra os perfis de equilíbrio normalizados como funções de r 

no modelo contínuo. A interface umbra - penumbra corresponde à aproximadamente 

r =.1, O c o contorno externo da penumbra a r = 2, O. O parâmetro r e é igual a 1, 2. 
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Para o campo magnético longitudinal, utiliza-se o perfil proposto por Pizzo 

(77}: 

( 4.1) 

onde B0 é o módulo do campo longitudinal em r = O e re fornece a escala da 

variação do campo axial com r. Este perfil apresenta muito boa concordância 

com as observações, como pode ser visto em [78), onde aparecem as curvas para 

H: em função d<' r obtidas por diferentes autores. Este perfil representa bem 

o fato de que este componente é maior na umbra do que na penumbra, onde o 

campo vai se tornando cada vez mais radial com o aumento de r. 

O componente azimutal é considerado da seguinte forma: 

Bo(r) = Bo,oexp[-(r/re) 2 ]r, (4.2) 

onde Bo,o é uma constante escolhida de forma que o maior valor de Bo(r) dentro 

do plasma não ultrapasse algo em torno de O, 2 do campo magnético axial em 

r =O. De acordo com observações, o componente azimutal do campo magnético 

é bem menor do que o componente axial [79]. A expressão analítica para B8(r), 

Equação (4.2), não é fornecida por Pizzo em [77), porém, opta-se por este perfil 

por representar muito bem a forma esperada para este componente, como pode 

ser confirmado, por exemplo, em [79}. O perfil parabólico que é utilizado no 

modelo de duas camadas também reproduz o comportamento apresentado em 

[79). De qualquer modo, como existe uma certa discussão na literatura quanto 

à importância deste componente, os resultados na ausência do campo azimutal 

também serão analisados. 

A pressão cinética é obtida da equação de equilíbrio (2.43) e a densidade é 

considerada como sendo proporcional à pressão cinética, obedecendo ao mesmo 

perfil dado pela Equação (3.8). 
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• Modelo de equilíbrio com perfis descontínuos 

i\ o modelo de duas camadas, a camada interna corresponde à umbra, enquanto 

que a camada externa, à penumbra. A adoção deste tipo de descrição baseia-se no 

fato de que as regiões de umbra e penumbra apresentam características bastante 

distintas quanto ao campo magnético, temperatura, pressão etc. A Figura 4.2 

mostra os perfis de equilíbrio para o modelo de duas camadas. As expressões 

para os perfis de equilíbrio como funç.õcs de r já foram apresentadas na Seção 
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Figura 4.2. A figura mostra os perfis de equilíbrio normalizados como funções de r 

no modelo de duas camadas. A interface umbra- penumbra corresponde à r = 1,0 

e o contorno externo da penumbra a r = 2, O. Os parâmetros de equilíbrio são Po = 

O, 12, Bz2 = 0,5, P2,0 =O, 7, e io = 0,6. 

- Sobre a escolha dos parâmetros de equilíbrio no modelo de duas 

camadas 

Na formulação apresentada nos Capítulos 2 e 3, o termo de gravidade na 

equação de movimento não é considerado, tal como nos trabalhos de Edwin e 
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Roberts [43] e Sakurai et al. [14] no contexto de manchas solares e Abdelatif 

[44] e Evans e Roberts [45] em outros tubos de fluxo fotosféricos. Este ponto é 

justificável basicamente por duas razões: primeiro, a principal característica das 

manchas solares é que estas são locais de campos magnéticos muito intensos ( or

dem de 103 G) e densidades relativamente baixas (o termo de gravidade aparece 

multiplicado pela densidade) e segundo, os resultados devem ser analisados den

tro de uma escala de comprimento vertical (longitudinal) tal que a aproximação 

ele> JW<pteno gradiente da densidade na direçào z, suposta no presente modelo, 

não seja muito forte. Esta escala de comprimento é chamada de "density height 

se ale", a qual para manchas solares é algo entre 100 e 200 km. Nestas condições, 

os efeitos do campo magnético e da variação radial dos perfis de equilíbrio sobre 

a natureza dos modos de oscilação são mais importantes do que aqueles proveni

entes do termo de gravidade e das variações ao longo da mancha. A modificação 

que poderia ser provocada pela gravidade na classificação dos modos é esperada 

ser, então, muito pequena. Com os efeitos da gravidade considerados, os modos 

costumam ser tratados na literatura como modos magnetossônicos modificados 

por gravidade [2]. Porém, as características gerais dos modos de oscilação que 

serão apresentadas neste capítulo, tais como a natureza evanescente ou oscilatória, 

comportamento sturmiano ou anti-sturmiano e os períodos observados etc. são 

mantidas. 

Por outro lado, a gravidade é responsável pela estratificação vertical (longitu

dinal), ou seja, pelas diferentes camadas nas quais se organiza a atmosfera solar. 

Diferentes regimes são, então, observados na atmosfera solar em diferentes altu

ras e, conseqüentemente, também na atmosfera da mancha solar. No presente 

trabalho, os efeitos provocados pela estratificação gravitacional serão analisados 

através da consideração dos regimes de baixos e de altos valores da razão entre 

as .pressões cinética e magnética, identificada na literatura solar como parâmetro 

(3. Na literatura de fusão, a definição de f3 é mais comumente empregada para a 
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razão entre a pressão cinética e a pressão total, cinética mais magnética. Aqui, 

t3 é utilizado como na literatura solar. O regime de alto (3 (acima de 1.0) ocorre 

para as camadas abaixo da fotosfera, enquanto que nas camadas superiores da 

atmosfera solar, o regime é de baixo (3. A transição entre os dois regimes dá-se 

mais precisamente no nível onde a profundidade ótica Te é igual a 1 na umbra 

[·1.5]. Os parâmetros de equilíbrio são escolhidos de forma a considerar estes dois 

regimes. No regime de alto {J, a velocidade de Alfvén típica, VA=B 2 /47rp, é me

uor do qtw a velocidade do som típica, Vr=!J>/ p. No regime de baixo (3, tem-se o 

iuvc~rso. Os regimes df~ alto e baixo/~ são aqui tratados através da representação 

das características das camadas sub-fotosfé~rica c fotosférica, respectivamente. 

Quanto ao campo magnético, é bem conhecido o fato de que nas manchas so

lares ocorre uma rápida abertura das linhas de campo com a altura nos níveis da 

cromosfera (por exemplo, [80]). Na fotosfera e sub-fotosfera, porém, isto ocorre 

de forma bem mais gradual [74], o que justifica a consideração do campo pra

ticamente Yertical na umbra. Por outro lado, a penumbra caracteriza-se por 

apresentar uma inclinação do campo magnético mais pronunciada do que a um

bra, sendo esta inclinação bastante pronunciada na cromosfera. A região da 

cromosfera não é tratada nesta tese. A forte inclinação do campo magnético da 

penumbra na altura da cromosfera implicaria na inclusão do componente radial 

do campo magnético. Dentro do quadro de não homogeneidade na direção ra

dial, isto levaria a uma formulação matemática extremamente mais complicada 

do que aquela apresentada no Capítulo 2. Dando prioridade à simplicidade no 

tratamento, as diferentes inclinações do campo magnético nas duas regiões da 

mancha são consideradas somente através dos diferentes valores do componente 

longitudinal do campo magnético. Um componente maior de Bz na umbra re

presenta uma menor inclinação do campo magnético em relação ao campo na 

pen.umbra. Este tipo de tratamento encontra bom suporte especialmente nos 

chamados modelos de penumbra "profunda", como nos trabalhos de Jahn [81] e 
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Solanki e Schmidt [78], nos quais verifica-se um fluxo magnético bastante alto na 

penumbra, cerca de 1/2 a 2/3 do fluxo total através da mancha. Em contraste, 

estão os modelos de penumbra "rasa" como em [82]. 

Os valores normalizados dos parâmetros de equilíbrio são os seguintes: 

(a) Hegime de alto (3. 

Análise é feita na região entre aproximadamente 150 km abaixo do ponto onde 

convenciona-s(• chamar de início da. fotosfera (Tr = I) c este ponto. Nesta faixa, 

a densidad(~ mant(;Jn-se da ordC'm d(~ 10-6 g cm-:1 [8:J]. A velocidade de Alfvén 

típica(~ .1, :1 km s- 1 e a velocidade do som, 8, 6 km s-1 . 

• p0 = O, 12: corresponde a (3 igual a 3 para uma pressão em r O de 

6, O x 105 dyn cm- 2 e campo magnético de 2200 G [77]. 

• p2,0 = O, 7: estimado de temperaturas efetivas da umbra igual a 7000 K e 

na faixa de 10.000 K para a penumbra [81]. 

• Bz2 = O, .5: a alturas onde (3 é alto, o campo magnético ainda não apre

senta um componente radial pronunciado na penumbra e, portanto, o compo

nente longitudinal é alto. Na verdade, o grau de inclinação do campo magnético 

na penumbra é ainda motivo de grande controvérsia [84-87]. 

• j0 = O, 6: escolhido tal que o componente azimutal do campo magnético não 

ultrapasse a faixa de O, 2 do campo longitudinal no centro da umbra. 

(b) Hegime de baixo (3. 

Análise é feita na região entre o início da fotosfera e aproximadamente 200 km 

acima deste ponto. Nesta faixa, a densidade mantém-se da ordem de I0-7 g cm-3 

[83]. A velocidade de Alfvén típica é 12,6 km s-1 e a velocidade do som, 

6, 4 km s- 1• 

• p0 = O, 012: corresponde a (3 igual a O, 3 para uma pressão em r = O de 

5, O x 104 dyn cm-2 e campo magnético de 2000 G [77]. 

·• p2,0 = O, 7: estimado de temperaturas efetivas da umbra igual a 3900 K e 
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na faixa de 5.570 K para a penumbra [81]. 

• Bz2 =O, 2: a alturas fotosféricas, o campo magnético já apre:>enta um compo

nente radial mais pronunciado na penumbra do que uas camadas sub-fot.osféricas 

e, portanto, menor Bz· Porém, a inclinação do campo ainda é muito menor do 

que na cromosfera. 

• Jo = O, 6: escolhido com o mesmo critério daquele empregado no caso de 

alto ;1. 

4.3 As condições de contorno 

Pode ser visto da Figura ·L l que 13z em r igual ao raio da penuml>ra. não é nulo. 

Além disso, nào existem evidências quanto à presença de fluxo magnético para 

r maiores que o raio da penumbra [78]. Estes dois fatos juntos, dão suporte à 

consideração de uma transição descontínua de uma região de campo magnético 

para outra sem campo magnético, ou seja, à presença de uma corrente superficial 

na interface mancha solar - vizinhança não magnética. Como será visto mais 

tarde, a presença da vizinhança não magnética leva a soluções f.r(r) do tipo 

evanescente nesta região. Desta forma, a perturbação radial é bastante pequena, 

praticamente nula em r igual ao raio da penumbra. Esta considera~·ào, aliada 

ao fato de que o interesse está em estudar os modos de oscilação MHD restritos 

à mancha solar, justificam a adoçào das condições de contorno mencionadas no 

Capítulo 3, ou seja, de f.r nulo em r igual ao raio externo da penumbra. 

4.4 Os resultados numéricos 

4.4.1 As autofunções e a classificação dos modos 

A Figura 4.3 mostra as funções w~(r) e w;,(r) (EqllilÇÕC's (11.10) c· (2.!í:~)) p<ll'il 

os modelos contínuo e descontínuo. Os intervalos entre o menor e o maior valor 
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destas funções definem, respectivamente, os contínuos de Alfvén e de onda lenta. 

Estas regiões, conforme já discutido no Capítulo 2, são regiões de singularidades. 

Para o modelo contínuo (Figura 4.3a), observa-se que ocorre superposição entre os 

contínuos de Alfvén e de onda lenta. Na Figura 4.3b, no modelo de duas camadas, 

os contínuos apresentam dois ramos: um correspondendo a singularidades para a 

região de umbra e o outro, para a região de penumbra. Isto ocorre, naturalmente, 

como conseqüência da adoção de perfis descontínuos. Aqui, o interesse reside em 

obter os automodos discretos e, portanto, o estudo é feito fora destas regiões de 

singularidades. Para o modelo contínuo, fica claro que os modos combinados, já 

classificados no Capítulo 3 como sendo do tipo Alfvén superficial-magnetossônico 

rápido oscilatório, não aparecem. Soluções para o modelo contínuo são encontra

das somente na região acima do contínuo de Alfvén, pois o contínuo de Alfvén 

cobre todo o espectro abaixo deste valor (Figura 4.3a). Os modos são do tipo 

magnetossônicos rápidos que oscilam em toda a mancha. Modos com estas ca

racterísticas são obtidos também no modelo de duas camadas, acima do ramo do 

contínuo de Alfvén na umbra. 

O espectro do modelo descontínuo de duas camadas é ilustrado esquemati

camente na Figura 4.4 onde os automodos discretos que serão analisados neste 

capítulo são indicados por "x". Estes autovalores são obtidos utilizando-se o 

código numérico já descrito no Capítulo 3 com as condições de contorno menci

onadas acima. É conveniente destacar, uma vez mais, que são obtidas soluções 

na região correspondente ao separador matemático {wy1} na umbra. Isto ocorre 

pois no processo de solução numérica da equação de Hain-Lüst [23], substitui-se 

esta por um sistema equivalente de duas equações diferenciais de primeira ordem 

na forma colocada pela primeira vez por Appert et al. [22]. Os autores mostra

ram que estas regiões de separadores não são regiões de singularidade, embora a 

equ~ção original de Hain-Lüst aparentemente conduza a esta conclusão. 

Os modos superficiais, concentrados na interface umbra - penumbra, evanes-
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centes em ambas as regwes, nao são estudados neste capítulo pois o principal 

interesse é o estudo das oscilações. 
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Figura 4.3. A figura mostra as curvas de w~ e w~ como funções de r no regime de 

alto (3 para os modelos: 

(a) contínuo, 

(b) descontínuo. 
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Figura 4.4. Espectro esquemático para as manchas solares no modelo descontínuo de 

duas camadas. Para os dois regimes, alto e baixo {3, o espectro tem esta forma. O "x" 

representa um automodo discreto encontrado. 

A Figura 4.5 mostra as autofunções ~r como funções de r para o modelo 

contínuo (Figura 4.5a) e para o modelo descontínuo (Figura 4.5b) no regime de 

alto j3. Nos dois casos, os modos são magnetossônicos rápidos na umbra e na 

penumbra. Os modos apresentam comportamento sturmiano em ambos os casos. 

Ass_im, a autofunção com menor número de zeros é aquela com menor autovalor 

w 2 . Pode-se observar da Figura 4.5 que a forma das autofunções nos dois modelos 
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é bastante semelhante. Será visto adiante que os valores dos períodos de oscilação 

previstos também são praticamente os mesmos nos dois modelos. 

A Figura 4.6 mostra as autofunções ~Ar) obtidas para o modelo de duas ca

madas. Na Figura 4.6a, os autovalores estão situados entre os dois ramos do 

contínuo de Alfvén, os quais são modos combinados do tipo Alfvén superficial

magnetossônico rápido oscilatório. Na Figura 4.6b, estão aqueles modos situa

dos acima do contínuo de Alfvén na umbra que correspondem a modos magne

tossônicos rápidos cm relação às duas regiões. Ambos os conjuntos são obtidos 

para k = :w. 
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Figura 4.5. A figura mostra as autofunções normalizadas ~r como funções de r repre

sentando os modos magnetossônicos rápidos param = 3 and k = 10 no regime de alto 

8 para os modelos: 

(a) contínuo, onde re=1,2, e os autovalores w2 normalizados correspondentes iguais a 

8, 7 e 10, O, 

(b) descontínuo com Po = O, 12, Bz2 = O, 5, P2,0 = O, 7 e io = O, 6 e autovalores w2 

normalizados iguais a 7,1 e 8, 1. Em ambos os casos, verifica-se um comportamento 

sturmiano. A interface umbra- penumbra corresponde à r = 1, O e o contorno externo 

da penumbra a r= 2, O. 
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Figura 4.6. A figura mostra as autofunções normalizadas ~r como funções de r no 

modelo descontínuo de duas camadas representando: 

(a) modos combinados do tipo Alfvén superficial-magnetossõnico rápido oscilatório, 

(h) modos magnetossõnicos rápidos em relação às duas regiões. Os parâmetros são 

k = 30, m = 3, Po =O, 12, Bz2 = 0,5, P2,o =O, 7 e io = 0,6 no regime de alto {3. A 

inteTface umbra- penumbra corresponde à r = 1, O e o contorno externo da penumbra 

a r= 2, O. 
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As Figuras ·1..1 e ·l.G caract<·rizam o COIIIJH>rtamcnto geral obtido para as au

tofunções nos modelos contínuo e descontínuo para difc~r<'ntes valorc~s d<' 1.· c~ nos 

regimes de alto e baixo p. Para todo::; os valore::; de 1.: utilizado::;, o comporta

mento quanto ao caráter evanescente ou oscilatório das autofunçõe::; é mantido. 

Para a classe de autofunções da Figura 4.6b, para alguns valores de 1.:, podem ser 

\·c·rificadas amplit udC's hast ante• pequf'nas na p<•nnmhra quando comparadas com 

as da nmhra. Isto sug<'r<' qtl<'. <'III algnns casos,<·· possí\·<·1 qtt<· <'sks lttodl!~ :-;<·.i<~ttt 

ol,s<·n·ados como oscili~<J><'s SOIII<'Tlt<· da r<'giào da lllllhra. 

4.4.2 Os períodos de oscilação oht.idos, sua análise e 

comparação com resultados observacionais 

Os períodos de oscilação T, os quais estão normalizados <'ITl r<'laçào ao 1<'mpo 

gasto para percorrer uma distância igual ao raio da umbra co111 a velocidade 

de Alfvén em r = O, são calculados (T = 2
;) para valores típicos em manchas 

solares. O cálculo dos períodos é feito para raio da umbra igual a 7000 km. As 

densidades de massa e os campos magnéticos longitudinais no centro da umbra 

são considerados iguais a 1,35 X I0-6 g cm-3 e 2,0 X 10-7 g cm-:3 [77] e iguais 

a 2700 G e 2500 G [45], respectivamente para a sub-fotosfera. e fotosfera. 

As Figuras 4.7 - 4.9 mostram os períodos T obtidos em função de k norma

lizado para os diferentes modos, regimes e modelos. Para praticamente todos os 

valores de k, mais de um valor de período ocorre. Isto se deve ao fato de serem 

obtidos dois ou mais modos para este dado valor de k. lTma ohserva(ào a sf'r 

feita é a de que, para os modos magnetossônicos rápidos, um número de modos 

maior do que o aqui apresentado pode ser obtido. Porém, lirnit.a-~e a procura a 

uma faixa que encontre somente os dois ou três automodos w2 ma.is baixos pois, 

acima deste valor, nenhum fato adicional é acrescentado às conclusões gerais. 

À Figura 4. 7 mostra os períodos T, em minutos, para. diferentes valores de 1.: 

normalizado dentro do modelo de duas camadas no regime de alto ~~. Os mo-
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dos correspondentes a estes períodos sao aqueles situados entre os dois ramos 

do contínuo de Alfvén e que oscilam somente na penumbra, sendo evanescentes 

na umbra. Estes são classificados como modos combinados Alfvén na umbra e 

magnetossônico rápido na penumbra. A Figura 4.8 mostra os períodos calculados 

para o mesmo conjunto de parâmetros, porém, para os modos situados aci111a do 

contínuo de Alfvén da umbra e que oscilam nas duas regiões da mancha. Es1<·s 

são do tipo magnetossônico rápido para as duas regiões. Pode-se observar que 

os p<'ríodos obtidos na Figma ·1.7 são maiores do que os daqueles da Figura 4.8. 

S<·gundo este modelo, então, pode-se verificar que são previstas duas classes de 

oscilações na penumbra na altura da sub-fotosfera: uma com períodos mais altos 

(Figura 4.7) e outra com períodos mais baixos (Figura 4.8). Para a urnbra, so

mente uma classe de oscilações é verificada, a qual apresenta o mesmo período das 

oscilações na penumbra (Figura 4.8). Estas oscilaçóes constituem 11111 lllodo gloiHd 

de oscilação umbra mais penumbra. O mesmo será visto ocorrer na fotosfera. 
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Figura 4.7. Os valores dos períodos T, em minutos, para diferentes valores de k 

normalizado. O modelo é o descontínuo e a região do espectro corresponde àquela 

entre os dois ramos do contínuo de Alfvén. O regime é o de alto {J. Os parâmetros são 

Po = O, 12, P2,0 = O, 7, Bz2 = 0.5 e io = 0.6. 
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Figura 4.8. Os valores dos períodos T, em minutos, para diferentes valores de k 

normalizado. O modelo é o descontínuo e a região do espectro correspoude àquela 

acima do ramo do contínuo de Alfvén 1ta umbm. O regime é o de alto ;j. Os paràruetros 

são Po =O, 12, P2,o =O, 7, Bz2 = 0,5 e io = 0,6. 
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Antes de prosseguir na análise e comparação destes resultados com os da

dos observacionais, apresentam-se os resultados obtidos com o modelo contínuo, 

onde somente uma classe de oscilações é prevista: a dos modos rnagnet.ossônicos 

rápidos. A Figura 4.9 mostra os períodos calculados em função de k nonnaliza.do 

para este caso. Pode-se observar que os períodos são muito próximos daqueles 

observados na Figura 4.8 para o modelo de duas camadas. 
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Figura 4.9. Os valores dos períodos T, em minutm;, para diferentes valores de k 

normalizado. O modelo é o modelo contínuo com 1'r: = O, 2 e a região do espectro 

corresponde àquela acima do contínuo de Alfvéu. O regime aqui é o de alto ;1. 
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A variação radial foi considerada ser mais importante do que a variação longi

tudinal na formulação do problema. Portanto, os resultados devem ser analisados 

em uma faixa de k tal que os comprimentos longitudinais associados aos modos 

obtidos sejam próximos ou menores do que o "density scale height" (entre 100 e 

200 km para manchas solares). Este tipo de cuidado não vem sendo considerado 

na literatura como pode ser visto, por exemplo, e111 [·15]. O chamado ··density 

scale height" (~o comprimento no qual a densidade pode ser considerada aproxi

madamente coustaut1· ao lougo de::. Para uma n.a.ncha solar com raio da umhra 

igual a 7000 km, a faixa de valorl's de/.: normalizado está. eutn~ 109 1: 219, para 

comprimentos verticais entre I 00 e 200 km. Neste intervalo, para os modos do 

tipo evanescente/oscilatório (Figura 4.7), são calculados períodos entre 2, 7 e .1, 3 

minutos. Para os modos oscilatórias na umbra e na penumbra (Figuras 4.8 e 4.9), 

os valores caem na faixa entre 1, 2 e 2, 6 minutos. 

Testes também foram realizados no caso de um componente Ho nulo para 

ambos os regimes de ;3 e ambos os modelo::;, contínuo e descontínuo. A couclu::;ão 

geral é a de que o efeito sobre os modos combinados Alfvén-magnet.ossônicos 

rápidos, com freqüências abaixo do mínino do contínuo de Alfvén na umbra, é 

pequeno. Quanto aos modos magnetossônicos rápidos, com freqiiencias acÍJllet do 

valor máximo do contínuo de Alfvén, existe alguma alteração no maior valor de 

período estimado para esta faixa do espectro. Verifica-se que resultados melhores 

são obtidos com Bo nulo. Em outras palavras, como B0 é função de r, este 

introduz uma largura ao contínuo de Alfvén atravé::; da elevaçào do valor uJáximo 

da freqüência de Alfvén na umbra. Portanto, a procura pelos modot-J discretos 

começa de um valor maior do que para o caso de H8 nulo. Neste ponto, as 

autofunções já apresentam um número muito grande de oscilações na penumbra. 

Esta descrição, que não parece estar muito de acordo com as observações, sugere 

que. a hipótese de Bo nulo seja mais adequada. Este efeito é mais prouuncia.do 

para o regime de baixo f3 
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A forma das autofunções e os valores dos períodos estimados são muito se

melhantes nos modelos contínuo e descontínuo para os modos situados acima 

do contínuo de Alfvén da umbra. A diferença fundamental entre os dois casos 

é a de que no modelo descontínuo, duas classes de oscilações são possíveis, eu

quanto que no modelo contínuo, somente uma classe é prevista. No regime de 

baixo (3, as mesmas conclusões são válidas. Portanto, para o regime de baixo p, 

apresentam-se somente os resultados do modelo descontínuo de duas camadas. 

Para a faixa de valores de /..· normalizados entre 109 e 219, sào obtidos os 

seguint<'s resultados: 

1- ~lodos Alfvén superficiais-magnetossônicos rápidos oscilatórios: 

Períodos entre 11, 2 e 26, 4 minutos. 

2- ~lodos magnetossônicos rápidos oscilatórias: 

Períodos entre 1, 9 e 4, 7 minutos. 

Para alguns modos da segunda classe, a amplitude média das oscilações na 

penumbra aparece como sendo muito menor do que a da umbra. Isto pode indi

car que, em algumas situações, seria possível a observação somente das oscilações 

da umbra, embora continuem sendo modos globais do sistema umbra mais pe

numbra. Isto foi verificado também no regime de alto (3, como já mencionado 

anteriormente. 

Pode-se observar que, para um mesmo k, períodos maiores de oscilação sào 

obtidos para o regime de baixo (3. 

A previsão de duas classes de oscilações em níveis fotosféricos na penumbra 

está de acordo com as observações de Beckers e Schult:.~ [52] (vide tam b<~m o 

trabalho de revisão de Moore [19]). Uma classe apresentou períodos que iam 

de algo em torno de 5 minutos no raio interno da penumbra até 17 minutos 

no raio externo da penumbra e uma outra com período próximo ao das RPW 

na· cromosfera, aproximadamente 4, 2 minutos, verificada também em parte da 
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umbra. Esta segunda classe de oscilações da penumbra foi observada tamb(~JlJ 

por Musman et ai. [57] na faixa de 4 a 5 minutos. Esta faixa é muito próxima 

daquela medida para as chamadas oscilações da urnbra de 3 minutos [19]. 

Os modos que são evanescentes na urnbra e que apresentam oscilações somente 

na penumbra podem ser uma boa descrição para as oscilações na penumbra com 

períodos maiores (entre .5 e 17 minutos) e observadas somente na penumbra. Por 

outro lado, os modos que oscilarn nas regiões de umbra e de penumbra e que 

apres(•Jltam períodos Hwnorc~s podem ser uma descrição muito adequada para. as 

oscilaçÕ<·s da penumbra com períodos na faixa de 4 a .1 minutos e que são também 

observadas na umbra. Nota-se que os períodos e as características das chamadas 

oscilações de 3 minutos na umbra estão muito próximos daqueles relativos à.s 

oscilações da penumbra na faixa de 4 a 5 minutos, podendo ser manifestações de 

um único modo global de oscilação. 

As conclusões gerais do modelo descontínuo de duas camadas é a de que 

existem dois modos globais possíveis de oscilação nas manchas solares: o de 

natureza Alfvén-magnetossônica rápida e puramente magnetossônica rápida. Por 

outro lado, somente um modo de oscilação na penumbra é previsto pelo modelo 

contínuo. Desta forma, a descrição de uma transição descontínua da umbra para 

a penumbra parece ser mais adequada. 

Em ambos os modelos, contínuo e descontínuo, as seguintes conclusões são 

válidas: as oscilações da umbra e da penumbra são de natureza magnetossônica 

rápida quando analisadas em cada região separadamente. 

O resultado de que as oscilações da umbra são de natureza magnetossônica 

rápida não concorda com os resultados de Evans e Roberts [45] que classificam es

tas oscilações como do tipo magnetossônico lento. A classificação aqui é próxima 

àquela dada por Thomas e Scheuer [64], onde as oscilações da urnbra são consi

de~adas do tipo rnagnetossônico rápido modificado por gravidade. A comparação 

com modelos para oscilações na penumbra em alturas aqui consideradas não é 
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possível pois modelos anteriores classificam estes modos somente para a região de 

cromosfera. 

4.5 Sobre o uso de condições de contorno mais 

gerais na interface penumbra - vizinhança 

não magnética 

:"Jcst a sC'c;ào, discui<·Iu-st' os ddtos da consideração dt' condiçôes d<~ contorno no 

raio <·xt<·mo da p<'Illllllhra dif<·rcnt<•s daqudas que foram adot.ada.s nest.<~ capítulo. 

Procura-se mostrar que condições de contorno, aparentemente mais realísticas, 

incluindo a existência de um meio vizinho praticamente não magnético, não são 

esperadas alterar os resultados já apresentados. 

Por simplicidade, despreza-se o componente azimutal do campo magnético. A 

sua dependência com o inverso do raio faz com que este componente seja bastante 

pequeno na vizinhança. Neste caso, as equações diferenciais de primeira ordem 

em rf. e em P, Equações (2.45) e (2.46), assumem a forma: 

d 
D-

1 
( rÇr) = -rCzP, 

c r 

(' 

onde P = -~tpV ·e- e· V p + B · Q, sendo Q dada por: 

Os coeficientes nas Equações (4.3) e (4.4) são dados por: 
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onde 

( '2 '2) Dp w - WA , 

p'2 
2 

WA =-, 
p 

(4.9) 

(4.10) 

(4.11) 

Para Bz e p constantes, o coeficiente C3 é constante. As Equções ( 4.3) e ( 4.4) 

podem ser combinadas resultando na seguinte equação para P: 

_d [r-d PJ + ___,..-----rc.,....,.2 __ ::-:-P _ 0 
dr dr p(/p + B;)(w2- w~) - ' 

-P+ --P+ K 2
-- P =0. d

2 
1 d ( m2) 

dr2 r dr r 2 

(4.12) 

(4.13) 

A Equação (4.13) é uma equação diferencial do tipo Bessel. A solução geral 

da equação é da forma: 

(4.14) 

onde lm(Kr) é a chamada função de Bessel de ordem me Nm(/\r), a função de 

~eumann de ordem m. As constantes a 1 e a2 são determinadas pelas condições 

de contorno. 

Porém, se K 2 for negativo, as soluções são as funções de Bessel modificadas e 

a s9luçào geral é da forma: 

(4.15) 
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onde I m (I /{ I r) e /{ m (I /{ I r) são as funções de Bessel modificadas. 

Como a vizinhança das manchas solares nà.o apresenta fluxo magnético, pode

se considerar Bz nulo. Assim, /{ 2 reduz-se a: 

ou seja, o fato de 1\ ser imaginário ou real depende do sinal de w2 - "~k
2

p. 
p 

( 4.16) 

Na fotosfera e suh-fotosfcra, verifica-se que /\ 2 é uegativo, implicando em 

soluções do tipo Bessel modificadas. Como as funções de Bessel modificadas 

lm (II\ I r) di vergcm para r· grandes, tem-se que a solução para P na fotosfera é 

da forma: 

P = al\m(l I\ I r). ( 4.17) 

Para o deslocamento Çr, tem-se de acordo com a Equação (4.4) a seguinte 

expressao: 

( 4.18) 

Em outras palavras, o componente radial do deslocamento é uma função eva-

nescente que cai muito rapidamente com r. Esta quantidade, para os parâmetros 

empregados neste capítulo, já é bastante pequena na interface penumbra- vizi

nhança. Desta forma, a adoção deste tipo de condição de contorno em lugar dt> 

admitir Çr nulo nesta interface não é esperada trazer alterações nos resultados 

obtidos neste capítulo. 
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4.6 Comentários Finais 

As oscilações da umbra e da penumbra vern sendo estudadas como fenômenos 

independentes por muitos autores, talvez pela dificuldade no tratamento da tào 

complexa região de penumbra. Somente em trabalhos observacionais, admitiu-se 

que os fenômenos periódicos na umhra e penumbra pudessem f~star int imanwnte 

relaciouados [72, 69, 70]. 

A id~ia ceutral do presente capítulo foi estudar a possível concxào entre os 

fenômeuos acima mencionados, analisando os modos globais de oscilação do sis

tema umbra mais peuumbra. Assim como em todos os trabalhos que vem seudo 

desenvolvidos nesta área, aqui também foram necessárias algumas simplificaçóes, 

especialmente na penumbra. Deve-se ressaltar, porém, que sem estas simpli

ficações torna-se extremamente difícil, do ponto de vista de tratamento ma

temático e numérico, chegar-se a conclusões tais corno a natureza das oscilações, 

o principal objetivo do presente estudo. Tudo que se pretendeu neste trabalho foi 

fornecer um primeiro passo em um modelo que possa considerar as duas regiões 

da mancha solar simultaneamente, chamando a atenção para a importància de se 

estudar oscilações ueste sistema de forma menos restritiva. 

Foi visto que os modos que são evanescentes de natureza Alfvén na umbra e 

oscilatórias rnagnetossônicos rápidos na penumbra só podem ser descritos dentro 

do modelo descontínuo de duas camadas. Estes modos seriam aqueles propostos 

para descrever as oscilações da penumbra com períodos na faixa entre 5 e 17 

minutos. Por outro lado, os modos magnetossônicos rápidos que oscilam em 

ambas as regiões da mancha solar com amplitude menor na penumbra podem 

ser descritos em ambos os modelos, contínuo e descontínuo. Estes modos foram 

associados às oscilações na umbra na faixa de 3 minutos e oscilações na penumbra 

na faixa de 4 a 5 minutos. No presente estudo, ambos os tipos de oscilaçào foram 

int~rpretados como partes de um único modo global. 

77 



Uma sugestão para trabalho futuro na área é o tratamento da situação onde 

as variações ao longo de z e também um componente radial do campo magnético 

são incluídos. Desta forma, outras camadas atmosféricas, além da fotosfera e 

uma fina camada sub-fotosférica aqui tratadas, poderão ser analisadas. Isto irá 

requerer o desenvolvimento de códigos numéricos no mínimo bidimensionais. 
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Capítulo 5 

Oscilações MHD ideal na coroa solar 

5.1 Introdução 

A coroa solar é a camada da atmosfera solar que pode ser observada por ocasião 

dos eclipses solares totais. Entretanto, após a invenção do coronógrafo (19:30), 

telescópio que focaliza o Sol sobre um disco, simulando um eclipse, a coroa passou 

a poder ser observada sistematicamente. Embora seja visível na luz branca, a 

coroa emite predominantemente raios X moles (comprimentos de onda entre 1 a 

10 nm). A emissão de raios X na fotosfera e cromosfera são despreúveis. Desta 

forma, as imagens coletadas em raios X pelas observações no espaço formam uma 

espécie de fotografia da coroa solar. 

A coroa solar é observada como sendo formada de estruturas "fechadas" mag

neticamente e de regiões "abertas" nas quais as linhas de campo magnético não 

retornam à superfície, extendendo-se ao espaço. Estas regiões abertas são cha

madas de buracos coronais e aparecem como regiões escuras nas imagens de raios 

X, estando associados com regiões fotosféricas unipolares. Buracos coronais são 

uma fonte de vento solar, uma vez que destes buracos o plasma pode escapar e 

atingir a Terra e outros planetas. O vento solar foi previsto por Parker já. em 

1958 [2] e consiste de um fluxo de partículas e campos magnéticos do Sol. 

As regiões da coroa solar que apresentam estruturas magnéticas "fechadas" 
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podem ser vistas como sendo formadas inteiramente de tubos de fluxo maguétic0. 

Os tubos de fluxo magnético que aparecem corno as estruturas mais brilhantes 

nas imagens de raios X, sendo assim nitidamente identificados, são denominados 

arcos coronazs. Além destes arcos, existem também os tubos de fluxo na sua 

vizinhança [88] que aparecem de forma menos nítida nas irnag<~us d<' raios X. 

Estes tubos de fluxo exibem densidade e temperatura mais baixas do q11P a.s dos 

arcos coronais. Quanto aos campos magnéticos, são aproximadamente iguais. 

:\ natureza das oscilações na coroa solar é analisada no presente capítulo 

utilizando-se o modelo apresentado no Capítulo :3 para parâmetros coronais [89]. 

Para tanto, a região de plasma 1 representa o a1·co comnal e a região de plasma 

2 representa a existência dos tubos vizinhos, sendo identificada ao longo do texto 

como simplesmente coroa solar vizinha. O raio externo da coroa solar vizinha é 

considerado finito. Isto significa que as oscilações do arco coronal em questào, 

imerso em um meio onde outros arcos coronais estão presentes, são estudadas 

desprezando-se a dinâmica destes outros arcos. Vários valores de raio externo 

da coroa solar vizinha são estudados e será visto que os resultados essenciais 

permanecem os mesmos. São obtidos modos globais discreto::; identificado::; cuuw 

magnetossônicos rápidos, ern relação a. ambas as regiões de plasma, corn períodos 

que variam entre frações de segundo a. alguns segundos. Os períodos são estimados 

para diferentes tipos de arcos coronais, segundo classificação em [90]. 

80 



5.2 Resultados numéricos do modelo de duas 

camadas 

5.2.1 Os perfis de equilíbrio 

A aproximação cilíndrica é utilizada para estudar oscilações em arcos coronais 

com grande razão de aspecto L/27ra, onde L é o comprimento típico do arco e 

a é o raio do arco. Recentes dados observacionais de raios X mostram raÚ><'S de 

aspecto na faixa de 8 [90, 91J. Neste caso, a aproximação cilíndrica é bastante 

razoável e tem sido amplamente adotada na literatura . 

. --- _, 
G 

Figura 5.1 Modelo cilíndrico e simétrico para o arco coronal. 
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Os perfis de equilíbrio para parâmetros coronais aparecem na Figura 5.2. 
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Figura 5.2 Os perfis de equilíbrio para parâmetros coronais. A curva cheia repre-

senta o campo magnético axial, Bz, a curva tracejada (traços longos), a densidade de 

massa, p( r), a curva tracejada (traços curtos), o campo magnético azimutal sobre o 

raio, Bo(r)fr, e a curva ponto-tracejada, a pressão,p(r). Os parâmetros são r2 = 3,0, 

Po = O, 05, Bz2 = O, 9, P2,o = O, 2 e ia = O, 5. O valor r = 1, O representa a 

interface entre o arco e a região coronal vizinha. 
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5.2.2 Os espectros obtidos e sua análise 

Nesta seção, os resultados numéricos são apresentados. A adoção de condições 

de contorno com deslocamento radial nulo no contorno do plasma, as quais nos 

sistemas de fusão termonuclear controlada são impostas pela presença de pare

des rígidas condutoras, pode à primeira vista parecer inadequada no contexto 

solar. Porém, como já mencionado, isto representa apenas o fato de que, em 

uma primeira aproximação, o estudo restringe-se à urna região finita, limitada 

por r = r2 • O segundo meio de plasma aqui considerado já desempenha o papel 

de lc·var c•m conta a c~xisti·ncia de uma vií'.inha.nça formada. por outros t.uhos de 

fluxo magnéticos mais tênucs. Uma outra questão que surge naturalmente no 

contexto da escolha das condições de contorno é a escolha do valor de r 2 • Os 

resultados são afetados por esta escolha? Este representa um dos pontos centrais 

de discussão deste capítulo. São analisados os casos r2 iguais a 2, O; 3, O; 4, O; 

5, O e 6, O (valores normalizados pelo raio do arco coronal). Também o caso em 

que não é levada em conta a presença da região da coroa vizinha (r2 = 1, O) é 

discutido. 

A Figura .5.3 mostra o espectro obtido para o caso de r 2 = 3, O e a Figura 5.4, 

as respectivas autofunções f.r como funções de r. Pode-se observar na Figura 5.3 

que, para parâmetros coronais, os ramos do contínuo de Alfvén das regiões do 

arco e vizinhança não apresentam uma lacuna entre eles, contrariamente ao caso 

analisado para manchas solares. Assim, a possibilidade de obtenção de modos 

superficiais de Alfvén e de modos combinados Alfvén superficial-magnetossônico 

rápido é eliminada para arcos coronais. Também modos magnetossônicos lentos 

não são encontrados. Somente modos classificados como magnetossônicos rápidos 

relativos às duas regiões de plasma, ou simplesmente modos magnetossônicos 

rápidos globais, são encontrados. Para o caso 1·2 = 3, O, quatro autovalores são 

obti-dos na região de procura {w2 no intervalo de O, O a 50, 0). A escolha do valor 
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50, O tem por objetivo apenas limitar a procura a uma certa região do espectro, 

acima da qual nenhuma conclusão adicional é obtida. A faixa adotada para w2 

é suficiente para a discussão proposta por este capítulo. As autofunções corres

pondentes são apresentadas na Figura 5.4 e comprovam o seu caráter sturmiano 

para as duas regiões de plasma. 

9Jl 

1JJ 

1.110 

o .os 

0.1)4 

arco coronal 

I 
(J) 

8.61 

1J7 

1.00 

8.48 

0.19 

11.09 

torm vizinha 

~ 
I 

(J)ll 

- 2 
(J)A 

2 

?ZZZ (J)I 

o 2 
(J)B 

Figura 5.3 O espectro para o arco coronal em contato com a coroa vizinha. Para 

r2 = 3,0, k = 0,5, rn = 2, Po = 0,05, Bz2 = 0,9, P2,0 = 0,2 e io = 0,5. Os 

valores de w2 que aparecem na figura são normalizados. 
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Figura 5.4. As autofunções normalizadas, ~r, como funções de r correspondentes aos 

modos discretos do espectro da Figura 5.3. Para r2 = 3, O, k = O, 5, m = 2, 

Po = O, 05, Bz2 = O, 9, P2,o = O, 2 e io = O, 5. O ponto r = 1,0 corresponde à 

interface arco coronal- coroa vizinha. A curva 1 corresponde a w2 igual a 2, 61, a curva 

2, a w2 igual a 10, 72, a curva 3, a w2 igual a 22,72 e a curva 4, a w2 igual a 38, 67. 

Estes modos são oscilatórios em ambas as regiões e apresentam caráter sturmiano. São 

modos magnetossônicos rápidos relativos a ambas as regiões. 

As Figuras 5.5 e 5.6 apresentam os resultados correspondentes ao caso de 

r 2 = 6, O. Pode-se verificar que as conclusões, obtidas para o caso r 2 = 3, O 

quanto aos modos ausentes e à natureza dos modos encontrados, permanecem 

válidas. Diferença é verificada somente no número de autovalores obtidos, o qual 

é igual a oito para r 2 igual a 6, O. Os quatro primeiros modos estão representados 

nas Figuras 5.5 e 5.6. Porém, será visto que o fato de um número maior de 

autovalores ser obtido não representa alterações nas conclusões gerais tais como 

a natureza MHD dos modos, fato já mencionado, e os períodos estimados. 
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Figura 5.5 O espectro para o arco coronal em contato com a coroa vizinha. Para 

r2 = 6, O, k = O, 5, m = 2, Po = O, 05, Bz2 = O, 9, P2,o = O, 2 e io = O, 5. 

Somente os quatro primeiros autovalores (menores w2 ) estão indicados na figura. Os 

valores de w 2 que aparecem na figura são normalizados. Os demais valores encontrados 

e não representados na figura são 22.34, 29.88, 38.46 e 48.03. 
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Figura 5.6. As autofunções normalizadas, ~n como funções de r correspondentes aos 

primeiros quatro modos discretos do espectro da Figura 5.5. Para r2 = 6, O, k = O, 5, 

m = 2, p0 = O, 05, Bz2 = O, 9, P2,o = O, 2 e io = O, 5. O ponto r= 1,0 corresponde 

à interface arco coronal - coroa vizinha. A curva 1 corresponde a w2 igual a 3, 08, a 

curva 2, a w2 igual a 6, 24, a curva 3, a w2 igual a 10,51 e a curva 4, a w2 igual a 15, 88. 

Estes modos são oscilatórios em ambas as regiões e apresentam caráter sturmiano. São 

modos magnetossõnicos rápidos relativos a ambas as regiões. 

O efeito da coroa solar vizinha no estudo das oscilações de arcos corona1s 

pode ser avaliado comparando-se os resultados anteriores com os apresentados 

nas Figuras 5.7 e 5.8. Apresenta-se na Figura 5.7 o espectro para uma única 

coluna {r1 = r 2 = 1, 0). Na Figura 5.8, aparece a autofunção correspondente ao 

único modo discreto obtido no intervalo de procura. 
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Figura 5. 7 O espectro para o arco coronal com condição de contorno Çr = O em 

r 1 = 1,0. Para k = 0,5, m = 2, Po = 0,05 e io = 0,5. Os valores de w2 que 

aparecem na figura são normalizados. 
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Figura 5.8. A autofunção normalizada, ~r' como uma função de r correspondente ao 

modo discreto do espectro da Figura 5. 7 com w2 igual a 16, 35. Para k = O, 5, m = 2, 

p0 = O, 05 e j0 = O, 5. Este modo é um modo magnetossônico rápido. 

As estimativas dos períodos de oscilação dos modos magnetossônicos rápidos 

obtidos no presente modelo são feitas com base nos dados de campo magnético, 

densidade e raio do arco coronal encontrados no trabalho de Beaufumé et al. 

[90]. Nesta referência, os autores classificaram os arcos coronais basicamente em 

três grupos. Os arcos coronais do tipo 1 são classificados como sendo aqueles 

mais densos e com menores comprimentos, os do tipo 2, os intermediários e os do 

tipo 3, menos densos e com maiores comprimentos. Estes dados foram também 

adotados em trabalho bastante recente de Poedts e Boynton [91]. 
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Tipo de arco coronal 
·------

Parâmetros 1 2 3 

T (X 106 J\) 3,5 3,0 2,5 

L ( x 109 c1n) 1,0 3,0 10,0 

a (x108 cm) 0,4 1,2 4,0 

L/27ra 8 8 8 

B::o (G) 300 150 50 

p ( x 10- 11 g crn-3 ) 3,3 1,0 0,3 

VA ( x 108 crn s- 1) 4,6 4,2 2,4 

v c ( x 1 O 7 cm s -l ) 2,8 2,6 2,4 

Tabela 5.1. Valores de temperatura, T, comprimento característico do arco, L, raio 

característico do arco, a, razão de aspecto, Lf2rra, densidade de massa, p, velocidade de 

Alfvén típica, v_4, e velocidade do som típica, Vc, para três tipos de arcos característicos 

[90]. 

O valor de k normalizado igual a O, 5 corresponde a escalas de comprimento 

longitudinais, associadas aos modos obtidos, de aproximadamente 2500 km, 7530 

km c 25.100 km para os arcos coronais dos tipos 1, 2 e 3, respectivamente. Os 

comprimentos típicos dos arcos para cada um dos tipos estão na Tabela 5.1. 

Os resultados para os períodos, em segundos, normalizados pelo tempo ne

cessário para percorrer a distância do raio do arco com a velocidade de Alfvén 

em r = O, são apresentados na Tabela 5.2. Estes períodos são avaliados para 

diferentes valores de r 2 • Aparecem também os resultados para r 2 iguais a 2, O, 

4, O e 5, O, os quais não foram representados anteriormente em gráficos por não 

trazerem nenhuma informação adicional. Pode-se observar que, para diferentes 

Yalores de r 2 , aparecem em geral diferentes números de autovalores. Porém, em 

termos gerais, as conclusões permanecem as mesmas. 
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~ 1,0 2,0 3,0 4,0 5,0 6,0 

o 

2 

0,08 0,09 0,09 0,08 0,08 

0,13 0,11 0,11 0,11 0,10 0,09 

0,24 0,17 0,15 0,11 0,10 

1 0,33 0,22 0,14 0,12 

0,42 0,18 0,14 

0,27 o, 17 

0,22 

0,31 

0,25 0,28 0,29 0,27 0,25 

0,42 0,36 0,36 0,36 0,31 0,28 

0,75 0,53 0,47 0,36 0,32 

2 1,07 0,69 0,45 0,36 

1,34 0,58 0,43 

0,84 0,53 

0,69 

0,98 

1,50 1,66 1,76 1,59 1,49 

2,53 2,18 2,16 2,17 1,83 1,66 

4,51 3,15 2,83 2,18 1,89 

3 6,39 4,11 2,68 2,18 

7,99 3,49 2,59 

5,02 3,18 

4,13 

5,88 

Tabela 5.2. Valores estimados para os períodos de oscilação, em segundos, dos modos 

magnetossônicos rápidos combinados, obtidos no presente modelo, para três tipos de 

arco.s característicos [90] e diferentes valores de raio externo da coroa solar vizinha, r 2 • 

91 



Os resultados apresentados na Tabela 5.2 encontram-se em muito boa con

cordância com a observação de oscilações com períodos na faixa de frações de 

segundos a alguns segundos na coroa solar [92, 88]. Os resultados relativos ao 

caso r 2 = 1, O também são incluídos para que se possa compará-los com os re

sultados relativos aos outros valores de r 2 • Para o caso r 2 = 1, O, somente um 

autovalor é encontrado no intervalo de procura. Embora os períodos estimados 

para o caso r 2 = 1, O estejam na faixa dos dados observacionais, esta não parece 

ser uma descrição adequada para as oscilações em questão. Pode-se observar 

que, embora os valores de períodos não sejam rigorosamente os mesmos para os 

diferentes valores de 1·2 , resultados bastante próximos são obtidos. 

5.3 Comentários finais 

Foram estudadas as oscilações MHD ideal em tubos de fluxo magnéticos de 

duas camadas com variação radial para parâmetros do modelo que simulam as 

condições observadas em tubos de fluxo magnético coronais. Uma grande faixa de 

valores do raio externo da região vizinha ao arco coronal, r 2 , foi analisada. Desta 

forma, embora quantidades e valores diferentes para os autovalores tenham sido 

encontrados para diferentes valores de r 2 , as características gerais do espectro 

obtido permaneceram inalteradas. A Figura 5.3, com contorno r 2 = 3, O, e a 

Figura 5.5, com contorno r 2 = 6, O, mostraram que para parâmetros coronais não 

existe uma lacuna entre os dois ramos do contínuo de Alfvén. Isto ocorre basica

mente porque existe somente uma pequena diferença entre os campos magnéticos 

típicos dentro e fora do arco coronal [44, 88]. Neste caso, todos os modos espera

dos neste intervalo (modos superficiais de Alfvén e os modos combinados Alfvén 

superficial e magnetossônico rápido) estão ausentes. Somente modos discretos 

magnetossônicos rápidos combinados com caráter sturmiano estão presentes. As 

estimativas dos períodos de oscilação foram vistas estar bastante próximas dos 
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períodos observados na coroa solar. Bons resultados foram obtidos para diferentes 

tipos de arcos coronais. 

Uma descrição mais completa poderia incluir as condições de contorno na fo

tosfera, ou seja, nos extremos do arco coronal. Isto representa uma boa sugestão 

para trabalhos futuros que irá requerer o desenvolvimento de um código numérico 

bidimensional ou, preferencialmente, tridimensional. Condições de contorno mais 

realísticas na fotosfera vem sendo analisadas em trabalhos recentes em arcos co

r<mais como os trabalhos de llood [91], Goedhloed e Halherstadt [9] e Poedts e 

Boynton [91 ]. Estas condições de contorno são do tipo "line-tied" na fotosfera. 

Por outro lado, em todos estes modelos, as condições de contorno radiais do tipo 

apresentadas neste capítulo não foram consideradas. 
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Capítulo 6 

Conclusões gerais e comentários finais 

Nesta tese, apresentou-se um modelo para o estudo de oscilações de um tubo de 

fluxo magnético de duas camadas de plasma com variação radial. Este modelo 

foi proposto para o estudo da natureza das oscilações em objetos astrofísicos, 

mais especificamente solares. Para tanto, pequenas perturbações da configuração 

de equilíbrio foram impostas. Isto possibilitou a linearização das equações MHD 

ideal. Esta linearização e o fato de se considerar uma dependência temporal das 

perturbações na forma exp( -iwt) reduziram o problema ao cálculo do espectro de 

um operador auto-adjunto, o qual se caracteriza por apresentar somente autova

lores w 2 reais em caso de equilíbrio estático. Foi visto no Capítulo 2 que o cálculo 

deste espectro era a essência da chamada análise espectral MHD ideal. No caso 

em que as não homogeneidades eram assumidas somente para a direção radial e 

com o campo magnético helicoidal, o problema de autovalores era definido pela 

equação de Hain-Lüst [23], ou equivalentemente ao par de equações obtido por 

Appert et ai. [22], com as condições de contorno e continuidade adequadas. Um 

código numérico foi desenvolvido para a solução deste problema de autovalores, 

utilizando-se um esquema de integração tipo Runge-Kutta de segunda ordem, 

aliado ao "shooting method" para a determinação dos autovalores. O estudo do 

esp~ctro r-.HID ideal com variação radial tem sido bastante mais explorado no 

contexto da pesquisa de fusão termonuclear controlada do que no contexto as-
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trofísico. Em particular, para as aplicações aqui propostas, este tipo de análise 

no contexto solar tem se limitado a perfis de equilíbrio constantes (44, 45]. Da 

observação deste fato veio uma das motivações para o estudo apresentado nesta 

tese: é interessante que possa haver uma troca de conhecimentos entre as áreas 

de pesquisa de Fusão e Astrofísica. 

Como dois exemplos de aplicações do modelo desenvolvido nesta tese no con

texto da Física Solar, foram estudadas as oscilações em manchas solares, com suas 

rq~iões d<· umhra <~ d<• penumbra, e na coroa solar, com arcos coronais imersos 

na coroa solar vizinha formada por tubos de fluxo magnético mais tênues. Desta 

forma, aplicações com parâmetros do modelo reproduzindo condições fotosféricas 

e condições coronais, respectivamente, puderam ser analisadas. A escolha das 

manchas solares entre os tubos de fluxo magnético fotosféricos deu-se pelo maior 

número de dados observacionais para este sistema, conseqüente de seu maior ta

manho em relação aos elementos magnéticos, poros e nós magnéticos. Porém, 

com as observações solares avançando rapidamente, é possível que dados observa

cionais de oscilações nas estruturas fotosféricas menores estejam disponíveis em 

pouco tempo. Desta forma, será possível analisá-los com o modelo apresentado 

nesta tese. Além disso, deve-se ressaltar que o presente estudo pode também 

ser empregado em um contexto astrofísico mais amplo, indo além de aplicações 

solares. O tipo de código numérico desenvolvido para esta tese permite que 

outros perfis de equilíbrio, além dos aqui apresentados, possam ser facilmente 

empregados. A escolha dos perfis apresentados nesta tese foi feita por serem es

tes bastante gerais, podendo descrever, como uma primeira aproximação, muitos 

objetos solares. É conveniente enfatizar que a idéia da tese não consistiu em 

trbações 

a natu-

,zoá veis, 

guração de equilíbrio conhecida, estudar a resposta do sistema a pertt 

desta configuração. Em outras palavras, o interesse estava em analisar 

reza das oscilações de estruturas solares com propostas de equilíbrio ra 
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dentro das quais os parâmetros de equilíbrio pudessem caracterizar duas cama

das de plasma distintas. Quanto aos resultados propriamente ditos para as duas 

aplicações apresentadas, manchas solares e arcos coronais, bons resultados foram 

obtidos em ambos os casos. 

No que se refere às manchas solares, a tese apresentou uma proposta bastante 

original: as oscilações da umbra e da penumbra foram estudadas com a pers

pccti v a destes fenômenos serem parte de um mesmo modo de oscilação global do 

sistema umbra mais penumbra. A complexidade da estrutura de manchas solares, 

especialmente da penumbra, não permitiu que todos os detalhes fossem intro

duzidos com o modelo simplificado proposto nesta tese, porém as características 

básicas puderam ser consideradas. A estratificação gravitacional foi considerada 

através do estudo dos regimes de altos e baixos valores do parâmetro /3. 

Os modos que apareceram entre os dois ramos do contínuo de Alfvén, com 

comportamento evanescente na umbra e oscilatório na penumbra, foram deno

minados nesta tese de modos combinados Alfvén superficial na umbra e mag

netossônico rápido na penumbra. Procurou-se deixar claro que estes modos que 

oscilavam toda a região da penumbra não poderiam ser classificados como superfi

cial nesta camada. Modos superficiais de Alfvén, evanescentes nas duas camadas 

c concentrados na interface entre as duas camadas, como os previstos por Goed

bloed [20] (vide Apêndice A), ficavam restritos a uma certa região do espectro 

na lacuna entre os dois ramos do contínuo de Alfvén. Estes modos não foram 

estudados no contexto do estudo em manchas solares, pois o interesse estava no 

estudo das oscilações. 

Os modos combinados Alfvén superficiais-magnetossônicos rápidos foram as

sociados a oscilações da penumbra com períodos nitidamente maiores do que 

aqueles relativos às oscilações na faixa das RPW na cromosfera. Estes modos 

foram associados à classe de oscilações com períodos entre 5 e 17 minutos obser

vados pela primeira vez por Beckers e Schultz [52]. Estes modos não apareciam 
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acompanhados de oscilações na umbra, portanto, em acordo com a descrição de 

modos evanescentes na umbra. A segunda classe de oscilações prevista no mo

delo descontínuo foi a dos modos oscilatórias magnetossônicos rápidos na umbra 

e na penumbra. Estes modos globais do sistema umbra mais penumbra foram 

associados às chamadas oscilações de 3 minutos na umbra e oscilações da penum

bra na faixa dos períodos observados para as RPW da cromosfera. Estes modos 

apresentavam autofunções com amplitudes, algumas vezes, muito mais baixas na 

penumbra do que na umbra no modelo de duas camadas. Isto poderia explicar a 

razão pela qual algumas vezes as chamadas oscilações de 3 minutos seriam obser

vadas somente na região da umbra. No final do Capítulo 4, foram apresentados 

alguns comentários com relação à relaxação da condição de contorno ~r = O no 

raio externo da penumbra. Foi visto que a consideração da vizinhança pratica

mente não magnética não alterava os resultados obtidos. Os modos que oscilavam 

nas duas regiões da mancha solar foram também descritos de maneira bastante 

similar no modelo em que os perfis de equilíbrio eram contínuos na interface 

umbra- penumbra. 

A natureza das oscilações com períodos na faixa de frações de segundo a alguns 

segundos na coroa solar foi identificada como sendo magnetossônica rápida em 

relação ao arco coronal e à coroa vizinha. Este estudo representou um passo 

além em relação àqueles estudos nos quais admite-se que, no raio externo do arco 

coronal, o deslocamento é nulo (por exemplo, [94]). No Capítulo 5, mostrou-se a 

importância de se considerar o campo magnético dos tubos de fluxo mais tênues 

na vizinhança do arco coronal na descrição destes modos. 

Como uma extensão natural do presente trabalho no contexto das manchas 

solares, aparece a consideração da variação dos perfis de equilíbrio ao longo do 

cilindro e a introdução do termo de gravidade e do campo magnético radial na 

penumbra. Desta forma, outras camadas atmosféricas da mancha solar, além 

daquelas em torno da fotosfera aqui estudadas, também poderiam ser analisadas. 
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Isto exigiria um código numérico ao menos bidimensional. Assim, os fatos rela

tivos a variações radiais e longitudinais poderiam ser observados dentro de uma 

mesma descrição, contrariamente ao que vem ocorrendo na análise com códigos 

unidimensionais, onde se consideram somente os fatos relativos à variação longi

tudinal [63, 64, 66] ou somente à variação radial com a presença das regiões de 

umbra e penumbra como a descrita no presente trabalho [46]. 

Também no estudo das oscilações em arcos coronais, o desenvolvimento de 

um código numérico no mínimo bidimensional seria conveniente. O presente tra

balho não considerou condições de contorno tipo "line-tied" na direção z. Estas 

condições talvez sejam mais realísticas do que as utilizadas no presente trabalho 

para a direção ao longo do arco. Um bom modelo para arcos coronais deveria in

cluir ambas as condições de contorno: a presença de uma vizinhança magnetizada 

e também o fato dos extremos do arco estarem ancorados na fotosfera. 

Do ponto de vista da análise espectral MHD ideal, prossegue-se com o estudo 

do caso de configuração de equilíbrio na presença de fluxos de massa em plasmas 

cilíndricos. Um código numérico utilizando-se o software MATHEMATICA foi 

desenvolvido. O Apêndice B introduzido nesta tese tem por objetivo mostrar o 

atual estágio do trabalho nesta área. 
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Apêndice A 

Modos de Alfvén superficiais 

Na referi~ncia [20], Goedhlocd utiliza coordenadas retangulares, por questões de 

simplicidade, para provar a existência do modo classificado como superficial de 

Alfvén. A direção de não homogeneidade é a direção x. Assim, as quantidades 

de equilíbrio dependem somente de x. O campo magnético é da forma: 

B = (0, By(x), Bz(x)). (A.l) 

o deslocamento e do plasma é escrito na forma: 

e(r,t) =(X, Y, Z) exp(-iwt + ikyy + ikzz). (A.2) 

Neste caso, as equações MHD ideal linearizadas são reduzidas à uma equação 

diferencial de segunda ordem em X do seguinte tipo: 

~ [1 d~x] + p(w
2

- w~)X =O, (A.3) 

onde 

(A.4) 

com 

(A.5) 

(A.6) 
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2 2 2 1P 1 
[ ( 

4 F2 ) 1/2] 
wl,II = 2pk (1p+ B) x 1 =F 1- k2(1p+ 82)2 . (A.7) 

As quantidades w~, w~ e F já foram definidas no Capítulo 2. 

Considere uma situação tal que, em algum ponto no intervalo do plasma, 

definido entre x = x 1 e x = x2, ocorre uma descontinuidade. Por exemplo, no 

ponto médio x 0 = ~ (:r 1 + x 2 ). Para que a equação diferencial acima possa ser 

resolvida analiticamente, C:oedhlocd considera um plasma homogêneo em cada 

uma das duas regiões: ( 1) entre x = x 1 ex = x0 e (2) entre x = x0 ex = x2. O 

espectro contínuo de Alfvén fica, então, definido pela equação: 

(A.8) 

onde H( s) é a função de Heaviside e w~ 1 e w~ 2 são constantes. 

Além da homogeneidade, mais algumas considerações são feitas. Baixo valor 

da razão entre as pressões cinética e magnética é considerado. Isto garante que os 

contínuos de onda lenta e de Alfvén estejam separados, sem superposição. Para 

separar os efeitos dos modos magnetossônicos rápidos, considera-se propagação 

, aproximadamente perpendicular. Neste caso, a equação diferencial a ser analisada 

tem a forma: 

1 d [ 2 2 d l 2 2) --- (w -w )-X - (w -wA X= O. 
1.:2 dx A dx 

(A.9) 

Em cada uma das regiões do plasma, a Equação (A.9) tem a forma: 

X"- k2 X= O, (A.10) 

a qual apresenta combinações de exp(kx) e exp(-kx) como solução quando 

w2 =f:. w~ 1 e w2 =I w~ 2 . As condições de contorno X =O para x = x1 ex= x2 são 

empregadas. Com isso, a solução X1 = senh[k(x- x1)] é obtida para a região 1 e 
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X 2 = senh[k(x2 - x)], para a região 2. Estas soluções devem ser combinadas na 

interface x = x0 • Esta composição das soluções é feita utilizando-se a condição 

de interface para unir as soluções obtidas para cada região separadamente. A 

condição de interface é obtida da Equação (A.9), integrando-a em torno do ponto 

de descontinuidade. Com este procedimento, chega-se à condição: 

(A.ll) 

A função composta caracteriza-se por ser evanescente nas duas regiões de 

plasma, definindo um modo superficial. A condição (A .II) é satisfeita para 

w2 = w5 = ~(w~ 1 + w~ 2 ). Este é, portanto, o autovalor correspondente ao modo 

superficial de Alfvén previsto por Goedbloed. 
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Apêndice B 

Estudo do espectro MHD ideal em 

plasmas cilíndricos na presença de 

fluxo de massa 

Para equilíbrios na presença de fluxo de massa, um princípio variacional, análogo 

ao derivado para o caso estático por Bernstein et al. (49], não pode ser obtido. 

Isto se deve ao fato de que fluxo de massa leva as equações MHD linearizadas à 

uma formulação não auto-adjunta, contrariamente ao caso estático (por exemplo, 

(95]). Desta forma, a procura por configurações de equilíbrio estáveis na pre

sença de fluxo torna-se bastante mais complicada. O desenvolvimento de códigos 

numéricos assume neste caso um papel bastante importante no teste de várias 

configurações de equilíbrio. Neste apêndice, apresenta-se um código numérico 

baseado no uso do software MATHEMATICA (96] para a análise do espectro de 

autovalores na presença de fluxo. Este código é bastante geral e permite que 

diversos perfis de equilíbrio de plasmas cilíndricos com variação radial possam ser 

analisados. 

- O código numérico e aplicação a jatos extragalácticos 

Em presença de fluxo, já foi visto no Capítulo 2 que as equações lineariza

das, para soluções com dependência temporal do tipo exp( -iwt), reduzem-se à 
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Equação (2.24): 

(pw 2 + i2wG + F)Ç =O, (B.1) 

onde G e F eram dadas pelas Equações (2.19) e (2.20), funções de e e dos perfis 

de equilíbrio. 

O ponto central do código é perceber que a Equação (B.1) representa um 

problema de autovalores não linear em w, podendo ser enquadrado na classe de 

problemas de autovalores da forma: 

(A.\ 2 + B.\ +C)· z =O. (B.2) 

Pode-se mostrar que este problema pode ser reduzido a um equivalente linear 

pela introdução de um autovctor y, também de ordem N, onde N é a dimensão 

dez [38]: 

1 

- A-1 • B 
(B.3) 

A Equação (B.l) define três equações nos três componentes r,() e z e, em cada 

um destes, existem termos nos três componentes de e, Çr(r), Ço(r) e Çz(r). Ao se 

discretizar a região na qual se deseja integrar a equação, escrevem-se as derivadas 

em forma de diferenças finitas e o resultado é algo que pode ser classificado como 

uma matriz tridiagonal por blocos de ordem 3. A matriz completa é de ordem 6N, 

onde N é o número de pontos considerados na região de integração. Em outras 

palavras, o ponto central é que um problema de autovalores não linear (~egunda 

ordem no autovalor) de ordem 3N é transformado em um problema linear no 

autovalor e de ordem 2. x (3N) [38]. 

Calculam-se os elementos da matriz de ordem 6N relativa ao problema em 

questão, o que se torna extremamente mais simples utilizando-se o MATHEMA

TICA. Através dos comandos do MATHEMATICA para o cálculo de autovalores 

e autovetores d: uma matriz, chega-se às soluções desejadas. As condições de 

contorno utilizadas são e r finito em r = o e zero em r = rt' onde rt é o raio do 
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cilindro. O problema de um plasma de duas camadas, tratado ao longo da tese, 

não pode ser tratado pelo código em sua atual forma e necessita de estudos futu

ros. Isto porque a introdução de condições na interface plasma- plasma faz com 

que a matriz resultante apresente alguns elementos que são funções de w. Neste 

caso, não é possível usar os comandos de cálculo de autovalores e autovetores do 

~IATHEMATICA diretamente. 

A configuração de equilíbrio é estável quando somente valores reais para os 

autovalores w são obtidos. A existência de uma parte imaginária não nula implica 

em instabilidades. Quando um autovalor w apresenta também uma parte real, 

ou seja, quando não é um imaginário puro, a perturbação não aumenta rnonoto

nicarnente, mas oscila corno um modo com amplitude crescente. Isto é chamado 

de ''overstability". 

Diferentes valores de N foram testados no código numérico e foi verificado que, 

apesar dos diferentes números de autovalores obtidos em cada caso (igual a 6N), 

o teste de estabilidade e a taxa de crescimento do( s) modo( s) instável( s) perrna

nece(m) praticamente o(s) mesrno(s) em todos os casos. Desta forma, somente 

são apresentados os resultados com N = 30. 

Como exemplo, apresentam-se os resultados com os perfis de equilíbrio em 

geometria cilíndrica utilizados no trabalho de Corbelli e Torricelli-Ciamponi [97] 

para modelar jatos extragalácticos. Os componentes do campo magnético de 

equilíbrio são dados pelas seguintes equações: 

Bz(r) 2ABor(1- r 2
), 

Bo(r) - B0(1- r 2
), 

onde A e B0 são constantes e r é normalizado pelo raio do jato. 

A densidade é uniforme e a pressão é dada por: 

(B.4) 

(B.5) 

p(r) = p0 {1 + ~ :~ [3r4
( -6A2

- 1) + 40r3 A2 + 6r2
( -4A2 + 1) + 2A2

- 3]}, 

(B.6) 
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onde p0 é constante e VA e Vc são, respectivamente, as velocidades de Alfvén e 

do som típicas. Para jatos extragalácticos, um valor típico para a velocidade 

de Alfvén é da ordem de 108 cm s-1 , sendo da mesma ordem de grandeza da 

velocidade do som. 

A velocidade de equilíbrio é considerada ter somente componente axial: 

(B.7) 

ond<' v0 é constante. 

As figuras abaixo mostram os resultados obtidos para os autovalores w em 

uma região limitada do plano complexo para o seguinte conjunto de parâmetros: 

k = 1,0, m =O, 8 0 = 1,0, A= 1,0, p0 = 0,74 e .!!..1.. = 0,9. Dois valores diferentes 
V c 

de v0 são empregados e também um caso onde se inclui um componente azimutal 

da velocidade de equilíbrio aos perfis dados em [97]. Também o espectro do caso 

de equilíbrio estático é obtido, o qual é visto ser estável. Pode-se observar que 

o aumento de v0 aumenta o número de modos instáveis e também a taxa de 

crescimento do modo mais instável. 
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Im ro 
0.2 

o. 1 

-30 -20 -10 10 20 30 

-0.1 
Re ro 

-0.2 

Figura 13.1. Os autovalores w no plano complexo obtidos para l'o = O, caso d<' 

equilíbrio estático. Observa-se que não há modos instávds. 
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hn ro 

0.2 

o .1 

-30 -20 -10 10 20 30 

-0.1 Re ro 

-0.2 

Figura B.2. Os autovalores w no plano comp!C'xo oht idos para r·0 = 2.0. 
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ln1 ro 
0.2 

o. 1 

' • 
-30 -20 -10 • 10 20 30 

I 
Re ro 

-0.1 

-0.2 

Figura B.3. Os autovalores w no plano complf'xo obtidos para r·0 = •1.0. 
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lm ro 
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-30 -20 -10 • 10 20 30 

-0.1 Re ro 

-0.2 

Figura B.4. Os autovalores w no plano complexo obtidos para Po = 2,0 c com 

um componente vo. 
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