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1. INTRODUCCIO

1.1 El Sol

El Sol és I’estrella més propera a la Terra i I’objecte principal del Sistema Solar, suposant el 99,8% de la
massa total del sistema. El Sol és una estrella comu a la sequéncia principal, de classe espectral G2 i
lluminositat V. La seva magnitud absoluta és de 4,8, fet que implica una temperatura superficial
aproximadament de 5.500 K. Tot i no ser una estrella especial des del punt de vista astronomic, el Sol ha
estat objecte d’observaci6 i estudi des de les primeres civilitzacions, degut a la seva proximitat a la Terra, 1
la seva influéncia en el clima i la meteorologia, a més de ser un factor clau per a la preséncia de vida al
planeta. L’estudi del Sol ha estat de gran importancia per poder entendre 1’evolucid de les estrelles i el
comportament del plasma cosmic.

El Sol es pot considerar aproximadament una esfera composta per un 74% d’hidrogen (H), un 25% d’heli
(He) i un 1% d’altres materials. La composicio del Sol fa que aquest es classifiqui com a una estrella de
Poblacio I, degut a la seva riquesa en materials pesants. A causa de les altes temperatures a les que es troben
els elements que constitueixen el Sol, aquests es troben en forma de plasma. El plasma és un estat
d’agregacid de la matéria que consisteix en un fluid, el qual conté particules ionitzades, fet que el dota de la
capacitat d’interaccionar amb camps electromagnetics.

Pel que fa a I’estructura interna del Sol, aquesta es troba oculta de les nostres possibles observacions. Tot 1
aix0, I’heliosismologia ha permes inferir moltes propietats de I’interior de I’estrella, que esta dividit en tres
grans regions: el nucli, la zona radiativa i la zona convectiva. El nucli és la regi6 en la qual es produeix
’energia solar per mitja de la fusié nuclear de 1’hidrogen en heli. El calor produit en el nucli és transferit a
la resta de I’interior estel-lar degut a la preseéncia d’un gradient de temperatura. Una vegada és produida
I’energia dins el nucli, aquesta arriba a la zona radiativa, que va de 0,2Ro a 0,7Ro (Ro és el radi solar, uns
695.510 km). A través de la zona radiativa, 1’energia és transportada per mitja del mecanisme de la radiacié
térmica, on els fotons son absorbits i emesos molts cops, trigant anys en travessar aquesta regio. Llavors,
I’energia arriba a la zona convectiva, on €s transmesa per mitja del moviment macroscopic de masses de
plasma calent, que pugen i transporten calor cap a la superficie del Sol. El criteri per a la conveccid
(Schwarzschild 1906) determina si una zona pot ser convectiva, sent la forca de la gravetat la que permet el
transport convectiu degut a I’estratificacio de la regio. Es a la zona convectiva on es genera el camp magnétic
del Sol, a partir de la conveccid i rotacié del plasma es genera un camp magnétic, procés que rep el nom de
dinamo solar.

1.2 L’atmosfera solar

L’atmosfera solar es considera aquella part del Sol des de la qual els fotons poden escapar directament a
I’espai. L’atmosfera solar esta constituida per tres regions amb diferents propietats fisiques, que
convenientment son incorrectament representades com una serie de capes esfériques que envolten el Sol.
La preséncia del camp magnétic determina fortament la dinamica de I’atmosfera solar. Un fet molt rellevant,
i que esta relacionat amb la motivacié d’aquest treball, és que a 1’atmosfera solar, la dependéncia de la
temperatura del plasma amb 1’altura té un comportament inesperat, ja que la temperatura augmenta aixi com
un es va allunyant de la superficie solar.



1 million 107

=~ Transition
\\ Region
\‘\Densny | Temperature 107 —
100,000 =
s B 2
@ Photosphere ->— Chromosphere Corona 1107 2
3 ¥ 7
] . [
g a
5 10+ &
3 I
~ 10,000 =
A '
)
Tmin . Density —10™"
1,000 L i =
0 1000 2000 3000

Height (km)
Figura 1: Distribucio de la temperatura i densitat de ’atmosfera solar en funci6 de la distancia per sobre de la zona
de convecci6 donada pel model VALC (Vernazza, J. E., Avrett, E. H., Loeser, R. 1981, ApJS, 45, 635).

1.2.1 La fotosfera

La superficie visible del Sol, la fotosfera, és considerada la primera capa de 1’atmosfera solar. La fotosfera
consisteix en una capa de plasma extremadament fina, d’una gruixa d’uns 550 km, la qual és relativament
densa i opaca. Aquesta capa es troba a una temperatura de 5.500 K, i és la capa que emet la majoria de la
radiacio del Sol. Tot i aixo, es pot observar en imatges d’alta resolucié com la fotosfera no és una regio de
forma i brillantor uniformes. La fotosfera esta totalment coberta per granulacions. Aquestes granulacions,
de forma irregular, representen la part superior de cel-les convectives, que continuament es formen i es
desfan de manera turbulenta. El centre de cada granulaci6 és brillant degut a que aguest consisteix en
I’ejeccio del plasma calent, mentre que els voltants de la granulacié son foscs, ja que es tracta del material
fred que cau. Junt a les granulacions, es poden trobar les taques solars. Les taques solars sn zones més
fosques i fredes que el seu voltant on no existeix granulaci6. La falta de granulaci6 a I’interior de les taques
solars es deu a la gran concentracié de flux magnétic, que inhibeix la conveccié de material. Les taques
solars presenten una temperatura d’uns 4.000 K, i el seu centre pot presentar un camp magnétic superior als
1.000 G.

1.2.2 La cromosfera

Per sobre de la fotosfera, es troba la cromosfera. D’acord amb les observacions i amb els models com, per
exemple, el model hidrostatic i semiempiric proposat per Vernazza, Avrett, & Loeser (1981), anomenat
VAL, per damunt de la temperatura minima (4.300 K), la temperatura mitjana augmenta gradualment a
través de la cromosfera, mentre que la densitat decreix rapidament. A una altura d’uns 2.000 km, la
temperatura augmenta de forma abrupta des dels 25.000 K fins a la temperatura de la corona, uns 10° K. La
zona en la qual s’experimenta aquest augment de temperatura rep el nom de zona de transicid i té una gruixa
d’uns 100 km. Tot i aix0, la cromosfera i la zona de transicid no presenten una gran uniformitat, i la seva
dinamica dista de ser la de plans paral-lels estatics. Aquestes regions estan plenes de fluxos a petita escala,
inhomogeneitats i moviments ondulatoris. Simulacions numeriques han revelat la naturalesa filamentosa de
la cromosfera, aixi com la seva resposta temporal deguda a I’activitat convectiva de la fotosfera.

La cromosfera sol ser observada amb filtres corresponents a les linies espectrals Ho i Ca IT K, per exemple,
ja que les seves temperatures de formaci6 cauen a dins el rang de temperatures cromosfériques. En el limb,
les imatges en el filtre Ho mostren a la cromosfera la preséncia d’unes estructures de plasma en forma de



raig anomenades espicules. Hi ha més de 100.000 espicules simultaniament presents, que proporcionen un
flux de massa 100 vegades superior al del vent solar.

En el disc, les imatges Ha de la cromosfera estan dominades per les fibril-les. Les fibril-les es presenten
com a elongacions fosques de material amb formes curvilinies i determinen [’estructura fina de la
cromosfera. Aquestes fibril-les tenen un origen magnetic.

La cromosfera esta unida a la corona per mitja de la regio de transicio. La regio de transicio és principalment
observada per linies d’emissio a 1’ultraviolat extrem (EUV). No es tracta d’una capa horitzontal estatica,
sind que representa tot el plasma que es troba a temperatures entre les de la corona i la cromosfera. Per tant,
la cromosfera esta plena de plasma que és continuament accelerat, escalfat i refredat de forma dinamica. El
seu balang de massa estd dominat per fluxos provinents d’espicules a 10* K, sent una petita fraccio la que
és escalfada a temperatures coronals.

Degut a la seva temperatura, el plasma de la cromosfera es troba parcialment ionitzat. Aquest fet és molt
important, ja que les col-lisions entre ions i atoms neutres introdueixen un mecanisme dissipatiu anomenat
difusié ambipolar. La difusié ambipolar en el plasma parcialment ionitzat de la cromosfera pot jugar un
paper rellevant com a possible mecanisme pel qual el plasma es pot escalfar mitjangant la dissipacié de
pertorbacions.

Pel que fa al camp magnetic a la cromosfera, els tubs de flux magnetic, que emergeixen a través de la
fotosfera en regions molt localitzades, s’expandeixen amb [’alcada a la cromosfera i la regi6 de transicio
fins ocupar practicament tot I’espai quan arriben a al¢ades coronals.

1.2.3 La corona

La corona és la regi6 més externa de 1I’atmosfera solar. La corona només pot ser observada a ull nuu durant
un eclipsi o per mitja d’un coronograf. A simple cop d’ull, un pot observar I’elevada estructuracié de la
corona. A I’interior de la corona, la densitat mitjana d’electrons és aproximadament de 10** m=, tot i que hi
ha estructures visibles durant eclipsis on aquest valor es pot veure multiplicat per un factor entre 5i 20. La
densitat decau rapidament, presentant una densitat menor a 10°m= a una distancia de 10 Ro.

Les linies espectrals observades a 1’espectre coronal mostren la preséncia d’especies altament ionitzades,
que indiquen que la temperatura del plasma supera els 108 K. Parts de la corona poden sobrepassar els 107
K. Les altes temperatures fan que el plasma estigui totalment ionitzat. Per altra banda, la corona emet gran
part del seu espectre electromagnétic a I’ultraviolat i a I’ultraviolat extrem (EUV).

La interaccio entre el camp magnétic i el plasma és el responsable del comportament coronal, la seva
estructura i la seva dinamica. Les regions actives son aquelles que es presenten més brillants en 1’emissio
EUV. En aquestes zones el camp magnétic presenta valors superiors als 100 G, que corresponen a les parts
que estan sobre les taques solars. El camp magnétic és el causant d’una série de fenomens que succeeixen a
les regions actives, com son les fulguracions, les ejeccions de plasma coronal o bucles coronals (coronal
loops). L’estudi de I’espectre coronal ha permés saber que el plasma es troba confinat en tubs de flux
magnétic que es troben fixats a la fotosfera per ambdos extrems. Aquestes estructures magnetiques
connecten dues regions de la fotosfera de polaritats magnétiques inverses. El camp magnétic juga un paper
crucial a I’hora d’aillar térmicament el plasma dins els bucles coronals dels voltants.
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Figura 2: Dibuix esquematic i simplificat no escalat de I’estructura de 1’atmosfera del Sol.

1.3 Ones d’Alfvén i el problema de I’escalfament de ’atmosfera

Les observacions de la cromosfera mostren la preséncia d’ones que es propaguen, presumiblement, al llarg
dels tubs de camp magnetic. Algunes d’aquestes ones han estat interpretades com ones d’Alfvén torsionals
i es postula que son excitades a la fotosfera pels moviments del plasma associats a la granulacio: Jess et al.
(2009), Science 323, 1582; De Pontieu et al. (2014), Science 346, 1255732; Srivastava et al. (2017), Nature
Scietific Reports 7, 43147.

Les ones d’Alfvén son conegudes com un tipus d’ona magnetohidrodinamica (MHD) transversal
incompressible. Aquest tipus d’ona es propaga sense dispersid en plasmes magnetitzats, i la seva forca de
restauracié és la tensid6 magnetica. La descripci6 MHD del plasma es fa per mitja de quantitats
macroscopiques com son la densitat, la velocitat i el camp magnetic, i variables termodinamiques, com la
pressio o latemperatura. A la MHD ideal, aquestes quantitats estan acoblades en vuit equacions diferencials
parcials no lineals governades per la conservacio6 de la massa, del moment, flux magnétic i d’energia. Dins
el limit infinitesimal per a ones d’amplituds petites, en un plasma magnetitzat, es poden descriure
matematicament tres tipus d’ones MHD: ones magneto acustiques rapides i lentes, i les ones d’Alfvén. Els
dos primers tipus d’ones presenten un caracter actstic modificat per la preséncia d’un camp magneétic,
mentre que les ones d’Alfvén son resultat de la propia preséncia d’un camp magnétic. Les ones d’Alfvén es
propaguen estrictament al llarg de les linies de camp magnétic.

Per representar el camp magnetic a la cromosfera, s’han de considerar tubs de flux magnétic que
s’expandeixen verticalment des de la fotosfera fins a la corona, seguint les linies de camp magnétic. Els tubs
de flux magnetic contenen diferents modes d’ones MHD, ¢és a dir, en general les ones MHD es presenten en
aquestes estructures de forma acoblada, fet que dificulta la distincio entre ones magneto acustiques rapides,
lentes i ones d’Alfvén, Ginicament possible en geometries especifiques. Les ones d’ Alfvén pures en tubs de
flux magnétic es manifesten en forma d’oscil-lacions de torsid. Les ones d’Alfvén pures son aquelles que
no estan acoblades amb cap altre mode, de manera que el seu caracter i propietats no es veuen alterades a
través del tub. Les ones d’Alfvén de torsié només produeixen pertorbacions en la component azimutal de la
velocitat i el camp magnétic. Els moviments son conduits només per la tensié magnética. Per tant, les ones
d’Alfvén en forma de torsio estan estrictament polaritzades en la direccié azimutal i estan associades a les



torsions del tub de flux magnétic. Algunes de les observacions d’oscil-lacions a la cromosfera i regio de
transicio es poden explicar per mitja de les ones d’ Alfvén de torsi6 en tubs de flux magnétic.

Per altra banda, les ones d’Alfvén torsionals poden propagar energia al 1larg del camp magnétic de manera
molt eficient. Per tant, les ones d’Alfvén poden transportar energia des de la fotosfera cap a la corona a
través de la cromosfera. A més, a la cromosfera, la preséncia de plasma parcialment ionitzat fa que la difusio
ambipolar sigui un efecte dissipatiu a tenir en compte. La difusi6 ambipolar actua com a mecanisme
d’esmortiment de les ones d’Alfvén. Tot aixo fa que la dissipacio de les ones d’ Alfvén torsionals mitjangant
la difusié ambipolar s’hagi postulat com un dels possibles fenomens fisics implicats en 1’escalfament de
I’atmosfera. En aquest escenari, part de I’energia transportada per les ones es podria dissipar i, per tant,
escalfar el plasma. Per tant, és important congéixer, en primer lloc, quina és la capacitat de les ones d’Alfvén
torsionals per transportar energia a través de la cromosfera i, en segon lloc, quina fraccié d’aquesta energia
pot ser dissipada mitjancant la difusié ambipolar.

1.4 Objectius i motivacio

L’objectiu principal del treball és estudiar teoricament la reflexid i transmissié de ’energia d’ones d’Alfvén
torsionals a través de I’atmosfera del Sol. Per tal de dur a terme aquest estudi, es faran us de les equacions
basiques de la teoria MHD i s’emprara un model multicapa de 1’atmosfera solar, el qual tindra en compte
les diferents propietats del plasma a les diferents regions de 1’atmosfera solar. Es fara un estudi, en funcio
de la freqiiéncia, de la proporci6é d’energia de les ones que es transmet a través de la cromosfera i quina
proporci6 torna a ser reflectida cap a I’interior solar. Finalment, destacar que I’estudi es dura a terme en els
casos de la magnetohidrodinamica linealitzada ideal i ’ambipolar. El segon cas ens permetra estudiar la
dissipaci6 de les ones degut a la difusié ambipolar i discutir en quines condicions aquesta dissipacio és
eficient. Finalment, volem comparar els resultats obtinguts en el cas MHD ambipolar amb els resultats
obtinguts en un treball previ en el qual es va emprar la teoria multifluid.

2. MODEL ATMOSFERIC | TUB MAGNETIC

Per tal de dur a terme el nostre estudi, es consideraran tubs de flux magnétic que s’expandeixen des de la
fotosfera a la corona en forma vertical, seguint les linies de camp magnétic. Per descriure els tubs de flux
magnétic s’utilitzaran les coordenades cilindriques, on r, ¢, i z per a les coordenades radial, azimutal i
vertical de forma respectiva. Els tubs es consideraran simetrics respecte la simetria azimutal, i que el seu
radi s’expandeix en funcid de I’altura, es denota per mitja de R(z). EI camp magnétic es pot expressar com

B = B,(r,2)é, + B,(r,2)é,. (2.1)

El fet que la divergencia del camp magnétic sigui nul-la, permet escriure el camp magneétic de 1’equilibri
en termes de la funci6 de flux, y(r,z), (veure, e.g., Browning & Priest 1982; Ruderman et al. 2008; Verth
et al. 2010),

B, = 22 B =1% (2.2)

r 9z’ Z  ror

La funcio y és constant en superficies magnétiques, fet pel qual per a I’equacio al contorn del tub Y(R,z)=
Pr, Yr és constant. Per tant, 2mr representa el flux magnétic total a través d’un cercle de radi R.



En el cas en que el tub de flux magnétic estigui lliure de forces, es compleix que (V X E) xB=0ila
funcio de flux satisfa I’equacid de Laplace,

ri(la_w) L2 (2.3)

ar \r or 0z2

En aquest treball s’utilitza un camp magnetic pensat per representar un tub de flux magnétic prim i intens
(veure, e.g., Roberts & Webb 1978; Browning & Priest 1982; Verth et al. 2010). Es defineix un parametre
€=R/L, on L denota la longitud del tub de flux magnétic, i s’assumeix que €< 1. Les escales caracteristiques
atravésial llarg del tub sén R i L, respectivament. Si es comparen les magnituds dels dos termes de I’equacid
(2.3), la magnitud del terme amb la segona derivada en z és de 1’ordre de O(g2) comparat amb la magnitud
del terme amb les derivades radials,

ri(lﬁ) + 0(g?) = 0. (2.4)

or \r or

Per tant, I’aproximacio a primer ordre de la funcié de flux en un tub prim pot ser expressada com
Y(r,2) ~ 5r2h(2), (2.5)

on h(z) és una funcio arbitraria de z. Utilitzant I’equacio (2.2), els components del camp magnéetic queden
com

_ 13h(2)

B. =
r 2 9z’

B, = h(z), (2.6)

gue mostra que el component vertical del camp magnetic pot ser escollit arbitrariament mentre e 1. També
s’obté que B: ~ €B;, aixi que la condici6 e«1 és equivalent a la condicié B « B, i el modul del camp

magnétic pot ser aproximat com
B= /Brz + B, = B,. (2.7)

A més, considerant la conservacié total del flux magnétic, 2ng, s’arriba que,
R?B, ~ constant. (2.8)

S’assumeix que el tub de flux magnétic es troba en equilibri mecanic, fet que condueix a que existeixi un
equilibri de pressio entre els plasmes interns i externs del tub de flux. En el limit e<«1 la pressié magnética
a I’interior del tub pot ser considerada constant en la direccid radial. D’aquesta manera es considera que
totes les propietats fisiques a I’interior del tub només varien en la direccid vertical.

La variacio del camp magnétic amb I’altura pot ser calculada per mitja de I’expressié semiempirica de Leake
et al. (2005),

B,(2) = By (”(z))e, 2.9)

Pph

on Bpn i pph SON la intensitat de camp magneétic i la densitat a la fotosfera, respectivament, i € és un exponent
empiric d’expansio del camp magnétic. Els valors reals de B,y estan entre 1 i 2 kG (e.g., Solanki 1993),
mentre que ppn Ve donat pel model atmosferic que es vulgui considerar. Pel que fa al camp magnétic a la

6



corona, aquest varia entre els 330 i 1 G, aproximadament, quan € varia entre 0,1 i 0,4. Degut a la conservacio
de flux magnétic, equacio (2.8), la dependéncia del radi del tub de flux amb I’altura ve donada per

B
R(z) = Ry, #; (2.10)

on Ry és el radi del tub de flux a la fotosfera, uns 100 km.

Per tal de representar la variaci6 de les propietats del plasma amb 1’altura dins el tub de flux, en aquest
treball es fa iis d’un model semiempiric de Fontenla et. al. (1993), anomenat FAL93. Aquest model presenta
una atmosfera solar estatica i estratificada, sent la fotosfera la capa més baixa. Tot i permetre entendre les
propietats basiques de les ones, no s’ha d’oblidar que es tracta d’un model idealitzat si es compara amb la
realitat. Els calculs s’han dut a terme fent us d’un sistema de coordenades on z és 1’eix vertical, direcci6 en
la que s’ha considerat que viatgen les ones, considerant una regié compresa entre z=-100 km per sota de la
fotosfera fins a z=4.000 km arribant a la corona. Entre aquestes dues cotes, el model té en compte les
propietats de les diferents regions de I’atmosfera solar. EI model proporciona la dependéncia de la densitat
del plasma i la seva temperatura en funcio6 de I’altura.

El model utilitzat presenta un canvi abrupte en els valors de les magnituds fisiques que depenen de 1’altura.
Aquest canvi esta situat aproximadament al voltant de z=2.000 km, que correspon a la zona de transicio
entre la cromosfera i la corona.

Pel que fa a la densitat, aquesta es veu afectada a la zona de transicié per un descens notable segons
augmenta el valor de z a través d’aquesta regio, tal i com es mostra a la figura:

104 + 1

1078

108 .

p (kgim’)

0 1x 108 2x108 3x 108 4x108
z(m)
Figura 3: Densitat del plasma en funcié de I’altura.

Un fet totalment contrari és el que experimenta la temperatura, la qual augmenta considerablement a la regio
de transicio tal i com es pot observar a la seguent figura:
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Figura 4: Temperatura del plasma en funci6 de ’altura.

Una vegada un té el comportament de la densitat en funci6 de I’altura, un pot descriure el comportament de
la intensitat del camp magnétic en funcié de I’altura per mitja de 1’equacio (2.9). EI camp magnétic, igual
que en el cas de la densitat, experimenta un notable descens a partir de la regi6 de transicid tal i com es pot
evidenciar a la segiient figura:
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Figura 5: Intensitat del camp magnetic B; respecte 1’altura, per diferents valors de 1’exponent d’expansio.

El fet que la densitat disminueixi a I’interior dels tubs de flux magnétic en funci6é de I’altura, provoca un
augment del seu radi en funcid de ’altura, experimentant un augment notable a la zona de transici6. Aquest
comportament es manifesta a la figura segiient:
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Figura 6: Radi del tub de flux magnétic en funcié de ’altura per diferents valors de I’exponent d’expansio.

Arribats a aquest punt, tenint un model atmosféric i les equacions que descriuen el camp magnétic a I’ interior
del tub de flux, un pot fer un estudi de la propagaci6 de les ones d’ Alfvén a través de I’atmosfera solar.

3. DERIVACIO MATEMATICA | RESOLUCIO NUMERICA

L’objectiu principal d’aquesta seccié €s mostrar I’estudi matematic dut a terme per obtenir una equacid
diferencial que descrigui el comportament de les ones transmeses de la fotosfera fins la corona solar. Per
mitja d’aquest estudi, partint de les equacions MHD amb el terme ambipolar, es donen a conéixer les ones
d’Alfvén. Fent algunes simplificacions es pot reduir I’equacié d’ones a un problema d’una sola dimensio
espacial. Finalment, es mostren les equacions matematiques que regeixen ’energia de les ones transmeses
a través del plasma, i a partir d’aquestes es defineixen els coeficients de reflectivitat, transmissivitat i
absorcio. Aquests coeficients seran utilitzats per fer un estudi de la propagacio energetica de les ones
d’Alfvén a través de 1’atmosfera solar.

3.1 Les equacions MHD

Les ones d’Alfvén, com s’ha explicat en anterioritat, sén un tipus d’ones MHD. Per poder fer I’estudi
d’aquestes ones es parteix de les equacions que descriuen la magnetohidrodinamica ideal. En el cas que
s’estudia en aquest treball, a les equacions MHD ideal se’ls ha d’afegir la contribuci6 de la difusié magnética
ambipolar, que representa la dissipacié deguda a les col-lisions entre ions i atoms neutres. A més, tenint en
compte que les ones d’Alfvén sén incompressibles i no pertorben ni la densitat ni la pressié de gas, la forca
deguda al gradient de pressio no actua sobre les ones d’Alfvén. Per altra banda, ja que les ones d’Alfvén
estan sempre polaritzades perpendicularment al camp magnétic i el model de tub de flux utilitzat és vertical,
tindrem que les pertorbacions associades a les ones d’ Alfvén seran perpendiculars a la direccio de la gravetat
i, per tant, no es veuran afectades per la forga gravitatoria (recordem, pero, que el model atmosferic si esta
estratificat degut a la gravetat). Com a resultat d’aquestes consideracions, ens limitarem a considerar la forga
magnética com a unica forga que actua en I’equaci6 de moment a I’hora de descriure les ones d’ Alfvén. Per
tant, ’estudi que es desenvolupa en aquest treball es fonamenta en les expressions



pz—f=i(v><§)x§ (3.1)
2 =V (5 xB) +Vx {na](Vx B) x B] x B}, (32)

ones la v velocitat, n 4 és el coeficient de difusié ambipolar i i és la permeabilitat magnetica. Les equacions
(3.1) 1 (3.2) son les equacions de moment i d’induccié del camp magnétic, respectivament. El valor de 14
depén de les condicions fisiques del plasma (temperatura, densitat, grau de ionitzacid, etc.). En el model
atmosfeéric utilitzat en aquest treball, n4 varia amb I’algada segons la segiient figura:
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Figura 7: Coeficient de difusié ambipolar en funcié de l’altura.

Cal recordar que el plasma que composa 1’atmosfera solar esta format per diferents espécies parcialment o
totalment ionitzades. En aquest treball es fa s de I’aproximacié de fluid nic, que es basa en considerar el
plasma com un Gnic fluid. Aquesta aproximacio és valida quan el temps de col-lisié entre diferents espéecies
del plasma és més curt que 1’escala de temps dels fenomens que es pretenen estudiar.

3.2 Linealitzaci6 de les equacions MHD

Les equacions MHD no son lineals i obtenir solucions d’elles és forga complicat. Tot i aix0, I’estudi d’ones
de petita amplitud permet expressar les amplitud de les ones com a pertorbacions espacials i temporals de
primer ordre menyspreant termes de major ordre. Si les pertorbacions del medi sén petites, Ilavors es poden
linealitzar les equacions MHD reduides menyspreant els termes de segon o major ordre en les pertorbacions
de les variables. D’aquesta manera, es poden expressar les magnituds fisiques, camp magnetic i velocitat,
com

V=747 . (3.4)

on les variables amb subindex 0 representen ’estat d’equilibri de les magnituds fisiques, i les variables amb
subindex 1, les pertorbacions temporals d’aquestes.
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Per tal d’obtenir la linealitzaci6 de les equacions MHD, es substitueix les expressions anteriors per a les
magnituds fisiques a les equacions (3.1) i (3.2), i només tenint en compte els termes de primer ordre
s’obtenen les seglients equacions:

Paa—?ﬁ(wﬁl)xﬁo (3.5)
2 =V x (#, x By) + V x {n4[(V x By) x Bo] x By}. (3.6)

S’ha assumit que la velocitat del plasma en equilibri és nul-la (el plasma és inicialment estatic) i que la
densitat del plasma no experimenta pertorbacions ja que les ones d’Alfvén son incompressibles.

3.3 Equacio6 d’ones de torsio

Per mitja de la combinacio de les equacions (3.5) i (3.6) s’obté una expressié més simplificada de I’equacio
d’induccio:

66_% =VX {(51 + napp aa—?) X §0} : (3.7)

Per tal de descriure la propagacié d’ones d’Alfvén a través del plasma, es considera que les ones son
excitades a la fotosfera per agents excitadors que actuen continuament. Aquests excitadors podrien ser els
moviments horitzontals del plasma en la fotosfera. A més d’aixo, aquests excitadors tenen un temps
d’actuacio suficientment llarg per aconseguir que les ones arribin a un estat estacionari de propagacio.
D’aquesta manera, es pot suposar una dependéncia temporal del tipus exp(-iwt) en totes les pertorbacions,
on w és la freqliencia angular de les ones excitades.

Utilitzant la dependéncia temporal del tipus exp(-iwt) en totes les pertorbacions, a partir de I’expressio (3.7)
s’arriba a les segiients expressions:

dB s .5
pz =2 (39)
47 up
I'2 =v? —iwB2n,. (3.10)

A les anteriors expressions apareixen dos termes nous, v, i I'4, que reben el nom de velocitat d’Alfvén i
velocitat d’ Alfvén modificada, respectivament. Pel cas ideal, la difusié magnética ambipolar, 1,4,s’anul-la,
fet que implica que la velocitat d’ Alfvén coincideixi amb la modificada.

Una vegada fixada la dependencia temporal de les pertorbacions, ara és necessari determinar quines
propietats tindran al llarg del tub de flux magnétic. Es considerara que les pertorbacions del camp magnétic
i la velocitat s6n purament torsionals, és a dir, només es produeixen en la direcci6 azimutal ¢ i no depenen
d’aquesta, fet que permet expressar les pertorbacions de la segiient forma:

1_7)1 = vl(p(f) (311)
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Fent s de les expressions per les pertorbacions, per mitja de les equacions (3.5) i (3.8) s’arriba
respectivament a

avl(p _ l &6(1’31(‘0) (')qu,]

at u[ r or + Bo; 0z (3.13)
0B1p _ Bor @ (T% 2 (T4
> = o (v rvlq,) + By, — py (U V1 )- (3.14)

Amb I’objectiu de reduir el problema a una sola dimensio espacial, es fa Gs de la funci6 de flux Y com a
variable independent, en comptes de r, i d’aquesta manera poder eliminar la dependéncia radial de les
equacions (3.13) i (3.14):

V14 _ lka(RBw)

at  u R 0z (3.15)
an bi] FA Vip
%10 — RB,, az( : ) . (3.16)
on R(z) és el radi del tub de flux. Combinant les equacions (3.15) i (3.16) es pot arribar a
9%v 1By, 9 d (T3v
p at;(p - ;%5 RZBOZ 0z (vg }1:))]' (3'17)

Considerant la conservacio total del flux magnétic (2.8), a partir de I’equacio (3.17) s’obté I’equacio d’ones
per a la pertorbacio de la velocitat

62 v r Vig

Si es suposa una dependéncia temporal per a la pertorbacié de la velocitat del tipus exp(-iwt), com
anteriorment s ha explicat, i s’aplica a I’equacio d’ones (3.18), s’obté I’equaci6 diferencial

2% |r 2
[ 2‘”1‘”] +2.1 = g, (3.19)

822 vi R vi R

on v, i T'y depenen Unicament de z. Llavors, com a resultat final queda una equacié diferencial en 1D, la
qual reuneix tots els efectes que actuen sobre el model atmosféric utilitzat: la variacio de les propietats del
plasma amb I’altura, I’expansio del camp magnétic i la difusié ambipolar. El fet que el perfil de R sigui
conegut, fa que I’equacié (3.20) permeti determinar la dependencia en z de v,,.

3.4 Equacio de conservacié d’energia per a les ones MHD

A continuacio6 es presenta la construccid de I’equacié de conservacid de 1’energia per a les ones MHD
procedents de les pertorbacions de primer ordre del medi. Per trobar I’equacié de conservacio de 1’energia,

cal fer el producte escalar de v; amb (3.5), i de §1 amb (3.6). Les dues expressions obtingudes dels productes
escalars es combinen per arribar a
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L’expressio (3.20) té la forma de 1’equacio de conservacid d’energia
L4y =-H. (3.21)

Les quantitats U, MiHes poden interpretar, respectivament, com la densitat, el flux i la dissipaci6é d’energia.

La densitat d’energia,

1 - 1= 2
U=Ep|v1|2+z|31| (3.22)

esta constituida pel terme de la densitat d’energia cinética, el primer terme, i pel terme de la densitat
d’energia magnética, el segon terme.

Tenint en compte 1’expressio pel camp magnétic (2.2), i les expressions per a les pertorbacions de la velocitat
(3.13) i el del camp magnétic (3.14), el flux d’energia pot ser expressat com

— 1 -

equaci6é que mostra el fet que I’energia es transmet en la direccié del camp magnétic. Recordant que el
modul del camp magnétic es pot aproximar per la seva component en z (2.7), el flux d’energia té una tinica
component

— 1 ~
H = —;v1¢31(p3022. (324)

Degut al fet que la dependéncia temporal de les pertorbacions del camp magnétic i de la velocitat tinguin
una dependencia temporal del tipus exp(-iwt) fa que el flux d’energia sigui oscil-latori en el temps. Quan
es realitza una mitjana temporal del flux a través d’un periode complet 2 /w s’arriba a

— 1 % —
(ny = — ZRe(vl(pqu,)BO, (3.25)

on s’indica el complex conjugat amb *. La mitjana temporal del flux d’energia dona informacio sobre la
quantitat neta d’energia que es propaga amb 1’ona.

3.5 Propagacié d’energia

Per poder estudiar la propagaci6é d’energia a través del plasma que compon 1’atmosfera solar, cal fer un
estudi del flux d’energia de les ones MHD.

En primer lloc, basant-se en els estudis de la turbuléncia d’Alfvén, un métode per poder separar les ones
pertorbatives d’Alfvén en les dues possibles direccions de propagacié son les denominades variables
d’Elsésser (e.g., Biskamp 2008). En el cas que s’estudia en aquest treball, es poden definir les variables
d’Elsésser com
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1

7" =vy, - ﬁBw (3.26)
1
AR Vip + ﬁBltp' (3.27)

on Z" descriu les ones d’Alfvén que es propaguen en el sentit del camp magnétic, i Z* descriu aquelles ones
gue es propaguen en sentit contrari al camp magnetic.

Una vegada exposades les variables d’Elsdsser, ara es pot expressar la mitjana temporal del flux d’energia
(3.25) en funcio d’aquestes

(M) = ()" + () (3.28)
(' = ﬂ AVASA (3.29)
(Y = flezi*B (3.30)

on (I i (0 corresponen a la mitjana temporal dels fluxos d’energia associats a la propagacio d’ones
d’Alfvén en sentit del camp magnétic i en sentit oposat, respectivament. En el nostre model, on el camp
magneétic va de la fotosfera cap a la corona, (I_f Wi (17 )* s6n els fluxos d’energia de les ones d”Alfvén que es
propaguen en sentit ascendent i descendent, respectivament. Ja que 1’agent excitador de les ones es situa a
la fotosfera, les ones descendents corresponen Unicament a ones reflectides.

Per calcular I’energia que es transmet en una zona determinada de I’atmosfera solar, és necessari realitzar
una integral de la mitjana temporal del flux d’energia en una superficie tancada. Degut al fet que I’energia
només es propaga en direccio z (3.24), i es treballa amb una geometria cilindrica, I’energia transmesa a una
altura z = z, de I’atmosfera solar ve donada per

2 R
EY,, =1 Xy r dr dg. (3.31)

Assumint que les ones es propaguen des de les parts baixes de la fotosfera, z = z,, i que no hi ha ones

procedents de les parts altes de la corona, z = z., ’energia incident, la reflectida i la transmesa venen
donades respectivament per

(Edine = (E)'l,_, (3.32)
(Edrer = (E)'| _, » (3.33)
(Edera = (E)'|,_, - (3.34)

Utilitzant les expressions (3.32), (3.33) i (3.34) es poden definir els coeficients reflectivitat, R, i
transmissivitat, 77, que representen la fraccidé d’energia de 1’ona que és reflectida cap a la fotosfera i la que
és transmesa a la corona, respectivament:

(E>'ref T = (E)t'ra. (335)

:R - (E>inc (E)inc
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Es necessari destacar que els coeficients de reflexid i transmissio no depenen només de les propietats del
plasma en aquelles zones on s’avalua 1’energia (3.31), sind que es veuen afectats per tot el medi que actua
entre els dos limits establerts. Aquest fet fa que els dos coeficients representin una reflectivitat i
transmissivitat global de la cromosfera, depenent de la freqiiencia de 1’ona.

A més, tenint en compte la conservaci6 de I’energia, es pot calcular la fraccié d’energia incident de 1’ona
que ¢€s absorbida pel plasma per mitja d’efectes dissipatius, 1’absorcio A,

A=1-R-T. (3.36)

L’absorcio també¢ depén de la freqiliéncia de I’ona, ja que I’eficiéncia dels mecanismes de dissipacio depenen
de w. Recordem que en el nostre cas 1 anic efecte dissipatiu considerat és la difusi6 magnética ambipolar.

3.6 Condicions de contorn

Per poder realitzar un estudi de la propagacioé de I’energia per mitja de les ones d’Alfvén a través de
I’atmosfera solar, en primer lloc cal resoldre 1’equacié diferencial de segon ordre (3.19). Per fer-ho,
I’equacid (3.19) es resol de forma numerica aplicant dues condicions de contorn. S’estableix una condicid
de contorn per a la fotosfera, a z=-100 km (z = z,y,), i una altra per la part baixa de la corona, a z=4.000

km (z = z.). Les condicions s’estableixen seguint les segiients expressions:

=1 (3.37)

(3.38)

L’equacio6 (3.37) imposa un valor de referéncia arbitrari de I’amplitud a la fotosfera. Es tracta d’unitats
normalitzades. Pel que fa a I’equaci6 (3.38), aquesta sorgeix de considerar que a la corona només existeix
una ona transmesa des de sota, pero no hi ha cap ona incident des de les parts superiors. Aquest fenomen és
equivalent a considerar que Z* s’anul-la a z = z,, i el resultat que s’obté es combina amb (3.15) per obtenir
(3.38).

3.7 Métode numeéric

Anteriorment s’ha mencionat que 1’equacio (3.19) s’ha de resoldre numéricament. Per poder-ho dur a terme,
s’implementa una rutina a Mathematica. En primer lloc, s’importen les dades que descriuen el model
atmosferic a utilitzar, i les dades que descriuen la difusié ambipolar magnética. Per mitja d’una interpolacio
lineal d’aquestes dades, es pot obtenir en funcio de z la densitat, la temperatura i la difusi6 ambipolar
magnetica. Amb aquestes funcions, 1’equacié (3.19) queda totalment determinada a excepcidé de la
freqiencia angular w. Ara, es construeix un bucle en el qual es resolgui 1’equaci6 (3.19) per a diferents
valors de w. Per poder resoldre (3.19) es fa Us de la funcié6 NDSolve. Donades les condicions de contorn
(3.37) i (3.38), la funcié integra numéricament (3.19) al llarg de z, adaptant I’interval d’integracio per tal
que I’error en la solucid estigui en uns marges de petita tolerancia. La funcio selecciona automaticament el
metode d’integracido més adient en cada cas. Una vegada obtinguda la solucio de (3.19), es poden obtenir
els coeficients reflectivitat, transmissivitat i absorcio per mitja de (3.35) i (3.36), respectivament. Els
resultats de (3.35) i (3.36) per als diferents valors de w es guardaran en un fitxer, per després poder fer una
representacié grafica del coeficients en funcio de w.
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4. RESULTATS

En aquest capitol s’exposen tots els resultats numerics obtinguts per als diferents estudis que es tenien
prevists. En primer lloc, es mostra el resultat obtingut de 1’equacio (3.19) per a tres valors determinats de la
freqliéncia. A continuacid, s’exposa un estudi de la dependéncia dels coeficients de reflectivitat,
transmissivitat i absorcié amb la fregliéncia. Aquest estudi es duu a terme comparant els resultats obtinguts
als casos ideal i ambipolar per a diferents valors de 1’exponent d’expansié del camp magnétic. Després
d’aixo0, es realitza el mateix estudi que anteriorment, pero ara, en comptes de variar el valor de 1I’exponent
d’expansi6 del camp magnétic (el fixem a €=0,3), es varia el valor de la intensitat del camp magnetic a la
fotosfera Byn. Finalment, es fa un estudi comparatiu del comportament dels coeficients de reflectivitat,
transmissivitat i absorcio en funcio de la freqiéncia entre els casos ambipolar i multifluid, per aixi poder fer
una valoracid de 1’aproximacio de fluid tnic.

4.1 Resultats de la integracié numeérica per freqiéncies f=0,01; 0,1; 1Hz

Els resultats de la integracié numérica de I’equacid d’ones es mostren amb la intencié de comprendre com
varia la solucié numérica de (3.19) a mesura que un varia el valor de la freqiiéncia de 1’ona. Fixant els valors
de camp magnétic a la fotosfera i exponent d’expansio a B;n=2 kG i €=0,3 respectivament, s’han dut a terme
tres integracions numeériques pels valors de frequéncia f=0,01; 0,1; 1 Hz.

La relaci6 entre la frequencia lineal, f, i la frequéncia angular, w, és w = 2mf. Als grafics que s’exposen a
continuacio es treballa amb la freqtiéncia lineal f, en comptes de w, com s’havia estat fent fins ara.

La solucio obtinguda proporciona les parts real i imaginaria de v, /R en funci6 de I’altura des de z = zy),
az = z.. La partimaginaria de la solucio és deguda a la dependencia temporal de v;, del tipus exp(-iwt).
D’aquesta manera, la part imaginaria representa un desfasament progressiu de I’ona, que fa que la solucio
fisica sigui una combinacié lineal de les parts imaginaria i real, depenent de la fase que s’imposi a la
fotosfera. A continuacio es presenten graficament els resultats obtinguts de la part real de v;,/R pels
diferents valor de la freqliéncia lineal:

W o/R (normalitzada)
o

_al
[ — f=1Hz ]
-6 — =0,1Hz ]
_BE— f=0,01 Hz ]
0 1A 21 3105 ;1xl1ﬁﬁ
z (m)

Figura 8: Part real de v, /R per a diferents valors de la freqliencia, sent Bu=2 kGi €=0,3.

16



A la figura anterior es poden apreciar diferents comportaments de I’ona depenent de la seva freqiiéncia. En
primer lloc, per cada un del tres valors de la freqiiéncia, a mesura que I’ona es propaga a través de I’atmosfera
solar la seva longitud d’ona es veu incrementada. En segon lloc, fixada una freqiiéncia, I’amplitud d’ona
incrementa en funcid de I’altura. Finalment, s’evidencia un increment en el nombre d’oscil-lacions de I’ona
a I’augmentar la freqiiéncia lineal, o el que €s equivalent, la longitud d’ona es veu disminuida.

La longitud d’ona de la solucié de v, /R depen del valor que prengui el quocient v,/w, on ® es manté
constant durant la integracio i v, varia depenent de I’altura. La velocitat d’Alfvén (3.9) a la fotosfera
presenta un valor menor que a la corona, degut a que la densitat del plasma disminueix en funci6 de I’altura.
Aquest augment de la velocitat d’Alfvén en funcié de I’altura permet que la longitud d’ona augmenti a
mesura que es propaga.

El fet que amplitud de I’ona es vegi augmentada en funcié de ’altura és degut essencialment a la
disminuci6 de la densitat i de la intensitat del camp magneétic en funcié d’aquesta. L’amplitud de 1’ona
experimenta un salt als 2.000 km per sobre de la fotosfera. En el model amb el que s’ha treballat, aquesta
altura coincideix amb la regié de transicié on la densitat decreix abruptament, aixi com el radi del tub de
flux magnetic, R, experimenta una forta expansio.

El comportament de 1’amplitud de 1’ona obtingut de forma numeérica és consistent amb el que esta predit a
la teoria analitica (e.g., Alfvén 1947; Ferraro 1954; Ferraro & Plumpton 1958). Si la dissipacio i la reflexio
no son importants, 1’energia total de 1’ona, la suma de la cinética i la magnética, ha de ser constant durant
la propagacié de I’energia. Per una ona d’Alfvén, I’energia magnética és igual a la cinética. Per tant, un
decreixement de I’energia cinética amb I’altura com a conseqiiéncia del decreixement de la densitat ha
d’estar necessariament acompanyat per un decreixement en la pertorbacié del camp magnétic. Tot i aixo, la
presencia de dissipacio i/o reflexio pot modificar la dependeéncia de 1’amplitud amb 1’altura (Tu & Song
2013).

Pel que fa a la influencia del valor de la freqliéncia fixada, era d’esperar que un augment del seu valor causés
un major nombre d’oscil-lacions en la distancia que recorre 1’ona. Aixo és degut a que una major freqiiéncia
permet que hi hagi un major nombre de periodes d’ona si ’oscil-lacié és més rapida en una distancia
determinada.

4.2 Dependéncia de la reflectivitat, transmissivitat i absorcié amb I’exponent d’expansio

A continuacié es mostren els resultats del comportament de la reflectivitat, la transmissivitat i ’absorci6 en
funcié de la freqiiencia per diferents valors de 1I’exponent d’expansio del camp magnétic €: 0,1; 0,2; 0,3;
0,4. Per obtenir els segiients resultats, s’ha fixat un valor del camp magnétic a la fotosfera de Byn=2 kG. Els
resultats s’han obtingut pel cas que no es considera la difusi6 magnética ambipolar, cas ideal, i pel cas que
si es considera, cas ambipolar.

La reflectivitat, per €e=0,1, a frequéncies baixes és molt proxima a la unitat. Aquest valor es manté
practicament constant fins arribar a un valor de la freqiiéncia al voltant dels 0,01 Hz, que comenga a veure’s
disminuida. El decreixement que experimenta la reflectivitat és diferent si es tracta del cas ideal o
I’ambipolar. Al cas ideal, la reflectivitat disminueix en funcio de la frequéncia més suaument i no arriba a
fer-se nul-la a frequéncies altes, sent R~0,20 a 10 Hz. Pel que fa al cas ambipolar, el decreixement de la
reflectivitat es produeix de forma abrupta, de tal forma que entre 0,1 Hz i 1 Hz es veu practicament inhibida
en la seva totalitat.
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Figura 9: Dependéncia de la reflectivitat amb la frequéncia, sent Bjn=2 kG i ¢=0,1.

La transmissivitat, per €=0,1, a frequéncies baixes és practicament nul-la. Aquest valor es manté
practicament constant fins arribar a un valor de la frequéncia al voltant dels 0,01 Hz, que comenga a
experimentar un creixement. Aquest valor de la freqiiéncia coincideix amb 1’inici de la disminuci6 del valor
de la reflectivitat. EI creixement que experimenta la transmissivitat és diferent si es tracta del cas ideal o
I’ambipolar. Al cas ideal, la transmissivitat augmenta en funcid de la freqiiéncia aixi com disminueix la
reflectivitat, segons la conservacié d’energia, sent 7=0,80 a 10 Hz. Pel que fa al cas ambipolar, fins a valors
de la freguéncia al voltant dels 0,1 Hz, la transmissivitat experimenta un creixement practicament igual que
al cas ideal. Pero a partir d’aquests valors de la freqiiéncia, 1’absorcio comenga a estar present i fa que la
transmissivitat no creixi tant, arribant al seu maxim absolut de 7~0,23 a 0,3 Hz. A partir d’aquest valor de
la freqiencia, la transmissivitat disminueix fins practicament anul-lar-se a 1,2 Hz.
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Figura 10: Dependéncia de la transmissivitat amb la freqiiencia, sent Bpn=2 kG i ¢=0,1.

La reflectivitat, per €=0,2, a frequencies baixes presenta un valor R~0,98. Aquest valor es manté
practicament constant fins arribar a un valor de la freqiiéncia al voltant dels 0,005 Hz, que comenga a veure’s
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disminuida. El decreixement que experimenta la reflectivitat és diferent si es tracta del cas ideal o
I’ambipolar. Al cas ideal, la reflectivitat disminueix en funci6 de la frequencia més suaument i no arriba a
fer-se nul-la a frequéncies altes, sent R~0,10 a 10 Hz. Pel que fa al cas ambipolar, el decreixement de la
reflectivitat es produeix de forma més accentuada, de tal forma que entre 0,01 Hz i 1 Hz es veu practicament
inhibida en la seva totalitat.
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Figura 11: Dependéncia de la reflectivitat amb la freqiiéncia, sent Bpn=2 kG i ¢=0,2.

La transmissivitat, per €=0,2, a freqliencies baixes presenta un valor 7=0,02. Aquest valor es manté
practicament constant fins arribar a un valor de la frequéncia al voltant dels 0,004 Hz, que comenca a
experimentar un creixement. Aquest valor de la freqiiéncia coincideix amb I’inici de la disminucié del valor
de la reflectivitat. El creixement que experimenta la transmissivitat és diferent si es tracta del cas ideal o
I’ambipolar. Al cas ideal, la transmissivitat augmenta en funcié de la freqiiéncia aixi com disminueix la
reflectivitat, segons la conservacio d’energia, sent 7~0,90 a 10 Hz. Pel que fa al cas ambipolar, fins a valors
de la frequéncia al voltant dels 0,08 Hz, la transmissivitat experimenta un creixement practicament igual
que al cas ideal. Pero a partir d’aquests valors de la freqiiéncia, 1’absorcié comenca a estar present i fa que
la transmissivitat no creixi tant, arribant al seu maxim absolut de 7'=0,58 a 0,25 Hz. A partir d’aquest valor
de la freqliéncia, la transmissivitat disminueix fins practicament anul-lar-se a 1 Hz.
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Figura 12: Dependéncia de la transmissivitat amb la freqiiencia, sent Bpn=2 kG i ¢=0,2.

La reflectivitat, per €=0,3, a frequéncies baixes presenta un valor R=~0,90. Aquest valor es manté
practicament constant dins un cert rang de freqliéncies bastant estret, i després comenca a decréixer. El
decreixement que experimenta la reflectivitat €s diferent si es tracta del cas ideal o I’ambipolar. Al cas ideal,
la reflectivitat disminueix en funcié de la freqtiéncia més suaument fins arribar a fer-se nul-la a frequiéncies
altes. Pel que fa al cas ambipolar, el decreixement de la reflectivitat es produeix de forma practicament igual
que al cas ideal fins a arribar aproximadament als 0,1 Hz, que al cas ambipolar el decreixement és més
accentuat.
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Figura 13: Dependencia de la reflectivitat amb la freqiiéncia, sent Bojn=2 kG i ¢=0,3.

La transmissivitat, per €=0,3, a freqliéncies baixes presenta un valor 7~0,10. Aquest valor es manté
practicament constant dins un rang estret de freqliéncia, i després comenca a créixer. El creixement que
experimenta la transmissivitat és diferent si es tracta del cas ideal o 1’ambipolar. Al cas ideal, la
transmissivitat augmenta en funcié de la frequéncia aixi com disminueix la reflectivitat, segons la
conservacio d’energia, sent 7~0,98 a 10 Hz. Pel que fa al cas ambipolar, fins a valors de la freqiiéncia al
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voltant dels 0,06 Hz, la transmissivitat experimenta un creixement practicament igual que al cas ideal. Pero
a partir d’aquests valors de la freqiiéncia, I’absorcié comenga a estar present i fa que la transmissivitat no
creixi tant, arribant al seu maxim absolut de 7~0,88 a 0,09 Hz. A partir d’aquest valor de la freqii¢ncia, la
transmissivitat disminueix fins practicament anul-lar-se a 1 Hz.
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Figura 14: Dependéncia de la transmissivitat amb la freqiiencia, sent Bpn=2 kG i ¢=0,3.
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La reflectivitat, per €=0,4, presenta un valor R~0,49 a 0,001 Hz. A partir d’aquest valor de la freqiiéncia, la
reflectivitat comenca a decréixer. El decreixement que experimenta la reflectivitat és diferent si es tracta del
cas ideal o ’ambipolar. Al cas ideal, la reflectivitat disminueix en funcié de la freqiiéncia més suaument
fins arribar a fer-se nul-la a freqiiencies altes. Pel que fa al cas ambipolar, el decreixement de la reflectivitat
es produeix de forma practicament igual que al cas ideal fins a arribar aproximadament als 0,1 Hz, que al
cas ambipolar el decreixement és lleugerament més accentuat.
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Figura 15: Dependencia de la reflectivitat amb la freqiiéncia, sent Bjn=2 kG i ¢=0,4.
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La transmissivitat, per e=0,4, presenta un valor 7=0,41 a 0,001 Hz. A partir d’aquest valor de la freqiiéncia,
la transmissivitat comenca a créixer. El creixement que experimenta la transmissivitat és diferent si es tracta
del cas ideal o I’ambipolar. Al cas ideal, la transmissivitat augmenta en funcio de la frequéncia aixi com
disminueix la reflectivitat, segons la conservacié d’energia, sent =1 a 10 Hz. Pel que fa al cas ambipolar,
fins a valors de la freqiéencia al voltant dels 0,02 Hz, la transmissivitat experimenta un creixement
practicament igual que al cas ideal. Pero a partir d’aquests valors de la freqiiéncia, 1’absorcié comenca a
estar present i fa que la transmissivitat no creixi tant, arribant al seu maxim absolut de 7~0,98 a 0,025 Hz.
A partir d’aquest valor de la freqiiéncia, la transmissivitat disminueix fins practicament anul-lar-se a 1 Hz.
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Figura 16: Dependéncia de la transmissivitat amb la freqiiencia, sent Bjn=2 kG i ¢=0,4.

Les grafiques anteriors evidencien que els coeficients de reflectivitat i transmissivitat depenen de la
freqiiencia de I’ona i I’exponent d’expansi6 del camp magneétic.

En primer lloc, pels diferents valors de €, tant al cas ideal com a I’ambipolar, la majoria de I’energia de ’ona
és reflectida cap a la fotosfera per valors de la freqliéncia baixos, o el que és equivalent, per valors grans de
la longitud d’ona. Aixi com augmenta el valor de la freqiiéncia, la reflectivitat decreix degut a la disminucio
de la longitud d’ona. Longituds d’ona petites estan associades a una menor reflexid. En segon lloc, es pot
fer I’analisi oposat per la transmissivitat, valid pels diferents valors de €. La transmissivitat és petita per
valors de la freqiiéncia baixos degut a la forta reflexié que experimenta 1’ona. Al cas ideal, la transmissivitat
creix a mesura que ho fa la freqliéncia fins arribar practicament a la unitat. Pel que fa al cas ambipolar, la
transmissivitat creix fins a un cert valor de la frequéncia, arribant al seu maxim absolut, i després comenca
a decréixer fins practicament ser nul-la. Aquesta diferencia entre el cas ideal i I’ambipolar és deguda a que
al cas ideal no es considera la difusi6 magnética ambipolar, la causa de ’absorcid. Per tant, al cas ambipolar
la transmissivitat presenta un maxim a freqiiéncies intermédies. Com a conseqiiéncia d’aquest
comportament, considerant la difusiéo magnética ambipolar, la transmissi6é de 1’energia de 1’ona només és
efectiva per aquestes freqiiéncies intermedies. Finalment, destacar que 1’absorcio, inicament present al cas
ambipolar, és menyspreable per freqliéncies baixes, i creix a mesura que el valor de la freqiiencia augmenta,
degut a que el procés de difusié comenga a ser més eficient. Per alts valors de la freqliencia, practicament
tota I’energia de I’ona és depositada a la cromosfera com a resultat de 1’atenuacio.
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Un parametre important que determina la reflexi6 és el rati entre la longitud d’ona i I’altura d’escala del
plasma (e.g. Alfvén 1947; Musielak & Moore 1995). Només quan aquest rati és petit, fet que es dona per
altes frequiéncies, les ones es poden propagar sense experimentar una reflexié important. Degut al fet que
I’altura d’escala és petita a la regid de transicio, s’espera que 1’ona experimenti una forta reflexio a zones
altes de la cromosfera. Aquells trams de les grafiques on es pot apreciar que en una zona estreta de I’espectre
la transmissivitat augmenta i la reflectivitat disminueix bruscament, son deguts a que I’ona t¢ una longitud
d’ona que comenga a aproximar-se al mateix ordre que I’altura d’escala del plasma de la cromosfera. Al cas
ideal, les frequiencies altes permeten que la longitud d’ona sigui tan petita que sigui capag de penetrar la
cromosfera evadint el gradient de densitat.

Pel que fa a la dependéncia de la reflectivitat , la transmissivitat i 1’absorci6 del coeficient d’expansi6 del
camp magnétic €, per un valor fixat de la freqliéncia es pot comprovar que aixi com e augmenta, la
reflectivitat decreix, i la transmissivitat i I’absorciéo augmenten. Aquest fet indica que la reflexio, la
transmissio i ’absorcié de ’ona es veuen afectades per ’expansié del tub de flux magnétic, sent la
transmissio i I’absorcid afavorides per la seva expansio. Per altra banda, les grafiques mostren com el maxim
absolut de la transmissivitat creix quan incrementa €, a la vegada que experimenta un corriment cap a valors
menors de la freqliéncia. Per tant, I’expansi6 del camp magnétic sembla facilitar la transmissio d’energia a
la corona per mitja d’ones de baixa freqiiéncia. Finalment, esmentar que la dependéncia del coeficient
d’absorcio amb 1’expansio del camp magnétic és menys notable. El valor de e pareix tenir una rellevancia
menor sobre 1’absorcié, encara que a la Figura 17 es pot observar com les corbes estan lleugerament
desplacades a majors frequiéncies aixi com incrementa el valor de €.
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Figura 17: Dependéncia de [’absorcié amb la freqiiencia, sent Bpn=2 kG.

4.3 Dependencia de la reflectivitat, transmissivitat i absorcié amb la intensitat del camp magnétic a
la fotosfera

A continuacié es mostren els resultats del comportament de la reflectivitat, transmissivitat i absorcio en

funcio de la freqiiéncia, sent I’exponent d’expansié del camp magnétic €=0,3, per diferents valors del camp
magnetic a la fotosfera Byn: 0,5; 1; 2 KG. Els resultats s’han obtingut tant pel cas ideal com per I’ambipolar.
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Figura 18: Dependéncia de la reflectivitat amb la freqiiéncia, sent B;r=0,5 kG i ¢=0,3.

A les Figures 13, 14, 17 i 18 es pot comprovar que existeix un alt nivell de reflexié a zones baixes de
I’espectre de freqiiéncies. A mesura que la freqiiéncia augmenta, comencen a donar-se zones de baixa
reflectivitat, un descens que es veu accentuat com menor és la intensitat del camp magnétic a la fotosfera
B,n. La reflectivitat experimenta un comportament practicament idéntic als casos ideal i ambipolar, fins a
una frequéncia de 0,05 Hz, valor a partir del qual la reflectivitat experimenta un descens més pronunciat al
cas ambipolar degut a 1’absorcio, com s’ha justificat a la seccio anterior. Pel que fa la transmissivitat, aquesta
experimenta un comportament oposat a la reflectivitat.

Mantenir I’exponent d’expansio del camp magnétic fix provoca que hi hagi una expansié del tub de flux
magneétic similar en cada cas, perd amb un valor diferent de la mitjana de la intensitat de camp magnetic a
cada cas. Incrementar el valor de B, produeix un augment de la velocitat d’ Alfvén (3.9), motiu pel qual per
una determinada freqiiéncia es donen longituds d’ona majors. D’aquesta manera, un augment del valor de
la longitud d’ona fa que es dificulti la transmissio energetica, com s’ha explicat a la seccid anterior.

Finalment, esmentar que 1’absorcié experimenta un corriment a freqiiéncies baixes aixi com disminueix la
intensitat de Bp.
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4.4 Comparacio de la reflectivitat, transmissivitat i absorcié amb el cas de multifluid

En aquesta secci6 es pretén comparar els resultats obtinguts a la secci6 4.2 pel cas de fluid Unic ambipolar,
amb els resultats que s’obtindrien de considerar el plasma com un fluid compost de varies espécies
(electrons, protons, H, He I, He 11 i He 1l1), les quals interactuen mitjangant col-lisions elastiques de les
seves particules, cas multifluid. El cas multifluid va ser estudiat per Soler et al. (2017), d’on s’han pres els
resultats per tal de fer la comparacié amb els calculs actuals.

Els resultats de la reflectivitat obtinguts al cas de fluid unic practicament coincideixen amb els que s’obtenen
al cas multifluid, tal i com es pot comprovar a la Figura 20.
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Figura 20: Dependéncia de la reflectivitat amb la freqliéncia per diferents valors de ¢, sent Bjh=2 kG.

Pel que fa als resultats de la transmissivitat, Figura 21, al cas de fluid Unic presenta un maxim absolut
lleugerament superior al cas multifluid per valors de I’exponent d’expansié del camp magnétic petits. Aixi
com augmenta el valor de I’exponent d’expansié del camp magnétic, el comportament de la transmissivitat

coincideix de forma més aproximada als dos casos.
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Figura 21: Dependéncia de la transmissivitat amb la frequiéncia per diferents valors de ¢, sent Bph=2 kG.
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Finalment, els resultats obtinguts de 1’absorciod, Figura 22, al cas de fluid unic presenten un lleuger corriment
a freqiiéncies altes respecte al cas multifluid, tot i que s’aproximen a mesura que I’exponent d’expansio del
camp magneétic augmenta.
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Figura 22: Dependéncia de [’absorcié amb la freqliencia per diferents valors de ¢, sent B;n=2 kG.

En resum, es pot afirmar que els resultats obtinguts amb el model de fluid Gnic considerant el terme de la
difusié magneética ambipolar a I’equacié d’induccié sén una molt bona aproximacio als resultats multifluid
més generals.

5. CONCLUSIONS

En aquesta secci6 de la memoria es fa un repas dels objectius del treball i el seu desenvolupament, per
finalment exposar els resultats i les conclusions obtingudes amb la realitzacio6 del treball.

L’objectiu principal del treball era estudiar teoricament la reflexio i transmissio6 de I’energia d’ones d’ Alfvén
torsionals a través de 1’atmosfera del Sol, per aixi comprendre els motius pels quals existeixen fenomens
que tenen un origen encara incert, com son 1’acceleracio del vent solar o les altes temperatures a les que
s’arriba a la corona. Aquestes preguntes sén molt rellevants i no tenen respostes senzilles. Aqui ens hem
limitat a investigar un problema subjacent: quin mecanisme pot transportant energia de manera eficient cap
a les capes superiors de 1’atmosfera solar. D’aquesta manera, s’ha estudiat la capacitat de transportar energia
a les capes externes de I’atmosfera per part de les ones d’ Alfvén torsionals.
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El treball s’ha enfocat en la resolucié numeérica d’una equacié diferencial que descriu la forma amb la que
I’ona torsional es propaga a través de 1’atmosfera solar, des de la fotosfera fins la part baixa de la corona,
depenent de la seva freqiliéncia. Per poder realitzar aquest estudi, préviament s’ha estudiat un model de tub
de flux magnétic que proporciona la geometria i la intensitat del camp magneétic a través de I’atmosfera
solar, en funcid de I’altura. Per tal de representar la variacié de les propietats del plasma amb 1’altura dins
el tub de flux, s’ha emprat un model semiempiric de Fontenlaet. al. (1993), anomenat FAL93. A més d’aixo,
s’han utilitzat les equacions MHD linealitzades amb el terme ambipolar, fent Gs de 1’aproximaci6 a fluid
unic i fent les simplificacions necessaries per descriure les ones d’Alfvén. A través de 1’estudi d’aquestes
equacions i 1’as del model de tub de flux, s’ha pogut obtenir 1’equacié diferencial citada anteriorment.
Finalment, per poder resoldre aquesta equacid diferencial s’han establert dues condicions de contorn, una
arbitraria a la fotosfera, i 1’altra a la corona, que sorgeix de considerar que no hi ha una ona incident des de
la part superior de la corona.

A continuacio6 s’exposen les conclusions obtingudes després de dur a terme el treball, tenint en compte els
resultats obtinguts de les simulacions numeériques i els objectius que s’havien fixat préviament.

En primer lloc, les solucions numériques de I’equacio d’ones mostren diferents comportaments en la seva
propagacié a través de 1’atmosfera solar depenent de la seva freqiiéncia, o longitud d’ona. Es a dir,
evidencien la sensibilitat de les ones a un canvi en el valor de la freqiiencia. Les conclusions que es poden
extreure d’aquests resultats son fonamentalment tres. Primer, que la longitud d’ona augmenta en funci6 de
I’altura degut a la disminucio6 de la densitat del plasma. Segon, que 1’amplitud de I’ona augmenta en funcié
de I’altura degut a la disminucid de la densitat del plasma i a la intensitat del camp magnétic. Tercer, que
un augment de la freqiiéncia implica un major nombre d’oscil-lacions de I’ona degut a que permet que hi
hagi un major nombre de periodes d’ona si I’oscil-lacio és més rapida en una distancia determinada. Aquests
resultats ja feien evidents la importancia de la longitud d’ona en la capacitat de I’ona per poder propagar-se
a traves de la cromosfera.

En segon lloc, s’han mostrat els resultats del comportament de la reflectivitat, transmissivitat i absorcio en
funcio de la freqiiencia per diferents valors de I’exponent d’expansié del camp magnetic. S’ha pogut
comprovar que el comportament de la reflectivitat i la transmissivitat no es podrien entendre sense coneixer
la relacié que hi ha entre la longitud d’ona de I’ona i I’altura d’escala de la cromosfera, ja que com major és
I’expansi6 del tub, major és la velocitat d’ Alfvén, i alhora menor és la longitud d’ona, fet que facilita la
propagaci6 de 1’ona. Al cas ambipolar, la transmissivitat assoleix un maxim absolut a una determinada
freqliencia, i després es veu inhibida degut a 1’aparicié de 1’absorcid. Aquest maxim experimenta un
corriment a baixes freqiiéncies aixi com augmenta [’expansioé del tub magnétic. Pel que fa a I’absorcio,
experimenta un lleuger corriment a freqiiéncies baixes aixi com augmenta el valor de I’exponent d’expansio.

En tercer lloc, els resultats de la dependéncia de la intensitat del camp magnetic a la fotosfera no han fet
més que evidenciar la importancia que té la longitud d’ona en la transmissié d’aquesta a través de
I’atmosfera solar, ja que un augment de Byn suposa un augment de la velocitat d’ Alfvén, i alhora un augment
de la longitud d’ona.

Finalment, per comprovar la validesa de ’aproximaci6é a fluid tnic, s’han comparat els resultats del
comportament de la reflectivitat, transmissivitat i absorcié en funcio de la frequencia per diferents valors de
I’exponent d’expansié del camp magnétic, amb els resultats multifluid de Soler et al. (2017). Comparant
ambdos resultats, es pot concloure que els resultats obtinguts amb el model de fluid Unic considerant el
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terme de la difusié magnética ambipolar a I’equacio d’induccié sén una molt bona aproximacio als resultats
multifluid més generals.

Per acabar, es pot tractar d’explicar la peculiar forma que presenten les corbes de la reflectivitat i la
transmissivitat en funcié de la frequéncia. En aquest treball, la forma que presenten els grafics de la
reflectivitat i la transmissivitat és generalment suau, perd hi veiem unes irregularitats en forma de petites
oscil-lacions, especialment a freqliéncies elevades. En treballs anteriors que utilitzaren models més
simplificats que el nostre (e.g., Hollweg 1978, 1981, 1984) alguns autors van trobar la presencia de pics de
ressonancia a la transmissivitat per algunes frequencies determinades. En el nostre cas, no hem trobat
aquestes ressonancies tan marcades, pero creiem que els romanents de les ressonancies encara estan presents
d’alguna manera en el nostre model, mostrant-se com les irregularitats en els grafics de la reflectivitat i la
transmissivitat. L’abseéncia de pics de ressonancia també es dona als resultats de Similon & Zargham (1992)
i De Pontieu et al. (2001). A més, Hollweg (1984) va mostrar que la dissipacié pot modificar ’altura i la
forma dels pics de ressonancia, i veiem clarament en els nostres resultats que les irregularitats son més
marcades en el cas ideal que en el cas ambipolar (veure, per exemple, les Figures 9 1 10). D’aquesta manera,
les irregularitats que veiem en els nostres resultats no tindrien el seu origen en cap error del calcul numeric,
sind que tindrien un motiu fisic: sén el romanent de les ressonancies obtingudes en els models simplificats
emprats en el passat.

No s’ha d’oblidar que en aquest treball s’han fet un conjunt d’aproximacions per tal d’explicar la transmissio
d’energia a les capes superiors de I’atmosfera solar. Per estendre 1’estudi realitzat en aquest treball, en el
futur es podrien considerar altres aspectes, com per exemple models de tubs magnétics més enlla de
I’aproximacié de tub prim. A més d’aix0, es podrien considerar altres mecanismes de dissipacio energética
amés de la difusié ambipolar, com s6n per exemple, la resistivitat magnética o la viscositat, a més d’estudiar
el regim no lineal de les ones.
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