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1 Introduccid

1.1 EIl Sol

El Sol és l'estrella més estudiada. Esta compost per plasma, que és un estat d’agregacié de la
materia. Un plasma esta format principalment per ions i electrons que interactuen, tot i haver-hi
també particules neutres.

El sol és una estrella del tipus espectral G2V, per tant és una estrella de la seqiencia principal.
La seva composicié és d’'un 74% d’hidrogen, un 24% d’heli i un 2% d’elements pesats. Per la
seva proximitat a la terra el seu estudi és el punt central per comprendre el comportament de
les estrelles i del plasma cosmic en general.

Les principals propietats fisiques del Sol sén:

Magnitud Absoluta 4.8

Edat 4.5 x 107 anys
Massa, M 1.99 x 10% kg
Radi, Ry 6.96 x 10% m
Densitat mitjana 1.4 x 103 kg m™3
Distancia mitjana a la Terra | 1lUA = 1.50 x 10! m
Gravetat superficial, gq 274 m s~2
Velocitat d’escapament 618 km s !
Lluminositat, L 3.86 x 1026 W
Periode de rotacié equatorial | 26 dies

Moment angular 1.7 x 10 kg m? s~ 1
Rati de pérdua de massa 109 kg s~ 1
Temperatura efectiva 5785 K

Taula 1: Propietats fisiques principals del Sol [1].

Estructura interna del Sol

L’interior del Sol esta dividit en tres parts: el nucli, la zona radiativa i la zona convectiva.
L’interior del Sol esta protegit de la nostra vista, per tant només podem veure la superficie amb
deteniment.

El nucli s’estén des del centre del sol fins a un radi de 0.25 R amb una temperatura del.5x 107 K
i una densitat de 1.6 x 10° kg m ™3, magnituds suficientment elevades per produir reaccions
termonuclears. El nucli conté la meitat de la massa solar pero produeix el 99% de I'energia. Els
nuclis d’heli sén construits a partir de 4 atoms d’hidrogen, principalment pels cicles p-p pero
també a partir dels cicles CNO. A la fi d’aquests cicles els nuclis d’hidrogen s’han convertit en
un nucli d’heli a partir de la segiient reaccio.

AH — He + 2e" +2v + 26.TMeV
On e™ representa els positrons i v els neutrins.

La zona radiativa o intermedia es situa entre els 0.25R¢ i els 0.7Rs . En aquesta zona la tempe-
ratura i la densitat varien entre els 2 x 10% i 7 x 105 K i els 2000 i 2000 kg m 3 respectivament.
L’energia del nucli és transportada lentament a la zona radiativa mentre s’absorbeixen i emeten
els fotons multiples cops. A causa que I'interior del sol és molt opac un foté triga més de 5 x 10°
d’anys en arribar a la superficie.



A la zona convectiva, els gradients de temperatura sén molt elevats per romandre en equilibri
hidrostatic. La conveccié transporta energia, ja que una bombolla individual de plasma trans-
porta calor a mesura que puja i, a continuacio, allibera part abans de caure i recollir-ne més. En
aquesta zona l’opacitat s’incrementa rapidament a causa del H ™ i els fotons poden ser absorbits
amb més facilitat. La temperatura superficial es situa en 5800 K i la densitat té un valor de
8 x 1075 kg m~3.

Estructura de I’atmosfera solar

L’atmosfera solar esta dividida en tres parts: la fotosfera, la cromosfera i la corona.

La fotosfera és una capa superficial visible extremadament prima. Esta definida com la regié
on la majoria de la llum solar escapa. La fotosfera no és uniforme ja que esta coberta amb
granulacions que cobreixen tot el Sol. Aquests granuls representen la part superior de les cel-lules
convectives que estan superant la zona de conveccié. El camp magnetic fotosferic consisteix en
petits elements magnetics que es barregen i evolucionen amb forca rapidesa. Aquestes estructures
s’organitzen en patrons de gran escala de diferents tipus, com les taques solars o les 'plages’.

Per damunt la fotosfera es situa la cromosfera. La cromosfera és una capa no uniforme, ja que
I’emissié de la linia de calci revela que la xarxa de les fronteres supergranulades tenen un patré
molt irregular. La cromosfera pot ser vista com una massa de raigs de plasma coneguts com
a espicules. Aquestes espicules sén probablement provocades per la interaccié del plasma amb
els camps intensos a les fronteres supergranulars. De la cromosfera emergeixen les denominades
protuberancies solars, que sén grans estructures gasoses que s’estenen fins a arribar a la corona
solar.

La capa més alta és la corona. En aquesta zona la densitat mitjana d’electrons és de l'ordre de
10 m™3. Aquesta densitat disminueix rapidament quan s’allunya de la superficie solar, essent
de l'ordre de 10'2 m~3 a 1R, 101! m™3 a 4R i menys de 10'° m™3 a 10R. A la corona hi ha
estructures importants com poden ser les ’coronal streamers’, que sén estructures practicament
radials o els bucles coronals.

1.2 Equacions de la magnetohidrodinamica

El comportament macroscopic d’'un plasma en presencia d’un camp magnetic pot ser descrit
usant la teoria magnetohidrodinamica (MHD). Les equacions MHD poden ser derivades de di-
verses formes. La primera comencaria amb la teoria cinetica de Boltzmann combinada amb les
equacions de Maxwell de I’electromagnetisme tenint en compte les aproximacions i propietats del
plasma. El segon metode seria combinar les equacions fonamentals de la mecanica de fluids amb
les equacions de Maxwell considerant el plasma com un fluid de particules carregades impreg-
nades per camps electrics i magnetics. La darrera aproximaciéo comencaria amb les equacions
fonamentals de la mecanica de fluids i ’electromagnetisme, juntament amb la descripcié general
d’un plasma parcialment ionitzat compost per diverses especies, essent les equacions de cada
especie després combinades. Les equacions de fluid unic de la MHD per un plasma parcialment
ionitzat es justifica a I’atmosfera solar quan el temps de col-lisié entre diferents especies del
plasma és molt més curt que el temps d’escala dels fenomens estudiats.

Les equacions del fluid tnic sén 'equacié de continuitat, 'equacié dels gasos ideals, ’equacié
del moment, ’equacié de I’energia no adiabatica, I'equacié d’induccié i la llei de Gauss [2].



1.2.1 Equacié de continuitat

El plasma pot ser tractat com un medi continu, per tant I’equacié de conservacié de la massa
ha de ser satisfeta. L’equacié de continuitat té la segilient forma:

op =
LV - (p?0) = 1.1

D’aquesta equacié podem concloure que la densitat a un punt s’incrementa si la massa flueix a
la regié del seu entorn, i decreix quan hi ha una divergencia en comptes d’'una convergencia del
flux de massa.

1.2.2 Equacié d’estat del gas ideal

La pressié del gas esta determinada per una equacié d’estat, que es pot assumir que és la dels
gasos perfectes:

P = f?pl’ (1.2)
m

On p és la densitat total del fluid. Aquesta densitat ve donada per:
P = Pe + Pi + PN = MeNe + Min; + MNNN (1.3)

On e, i, N es refereix als electrons, ions i atoms neutres respectivament i n; i m; sén respecti-
vament la densitat numerica i la massa de les particules.

A T'equacié R representa la constant universal dels gasos i ji és el pes atomic mitja. Aquesta
quantitat esta definida per:

1
1+¢&

i (1.4)
On ¢&; és la densitat relativa dels ions (§; = p;/p). A un plasma totalment ionitzat £=11i i=0.5,
i per un gas neutre =0 i g=1. Per tant podem utilitzar i com un indicador del grau de
ionitzacié del plasma.

i1 també es pot definir com la massa mitjana per particula lliure en unitats de massa d’hidrogen.
El valor de i depen de la composicié quimica:

1 Zj N; Zj Xj

pH 3 Nymy 3o, AH

On X és la fraccié en massa dels atoms, on X correspon a I’hidrogen, Y a I'helii Z als elements
pesats; i Aj =m;/H on H=1 u.a.m.

1.2.3 Equaci6é del moment
L’equacié del moviment per una especie j té la segiient forma:

va

pjﬁ = _ﬁpj + ﬁLorentz + ﬁgravitatoria + ﬁviscasa - Z Rjj’ (15)

J'#3

On els termes de la dreta respresenten el gradient de pressid, la forca de Lorentz, la forca
gravitatoria, la forca de viscositat i les col-lisions entre particules.



La forca de Lorentz ve determinada per:
ﬁLorentZ = Zjnje(ﬁ + 17]‘ X E) (16)

On E i B sén els camps electric i magnetic respectivament, e és la carrega de I'electré, n; és la
densitat numerica i Z; té un valor de 1 en el cas dels ions, -1 en el cas dels electrons i 0 en el
cas dels atoms neutres.

La forca de Lorentz també es pot escriure en funcié de la densitat de corrent.

1

Fuorenss = J % B = = |(B-9)B = 59(B)| = 2(5- )5 - I, (1.7)
On p,, és la pressié magnetica.
La forca gravitatoria té la segiient forma:
Fravitatoria = Pid (1.8)
La forca de la viscositat s’escriu com:
Fyiscosa = —V - 1I; (1.9)

On II; sén les components del tensor de viscositat.

La variable R;; representa el terme de les col-lisions entre les especies j i j'. Es pot escriure
com:

Rjjr = ajj (Uj — Uj) (1.10)
On «j; és el coeficient de friccié entre les especies j i j'.

Si sumam les equacions pels ions, electrons i atoms neutres ’equacié del moviment total sera:

DV = 1. s = -
ﬁ%:_vp+ﬁvXdeawg—vmy (1.11)

El terme de les col-lisions s’anul-la ja que es considera que les col-lisions sén elastiques.

1.2.4 Equacié d’induccio

Per obtenir ’equacié d’induccié hem de combinar les equacions de Maxwell amb 'expressié
apropiada de la llei d’Ohm per un plasma parcialment ionitzat. La forma general de ’equacié
d’induccié per un plasma parcialment ionitzat és:

. S L
Qizvxwxm—meVXm—VXMMVXEXB] (1.12)

—

+V x nA[(ﬁxé)xé]xé]—ﬁx[ééxé}

On els termes sén, respectivament d’esquerra a dreta: el terme advectiu, la difusi6 d’Ohm, la
difusié de Hall, la difusié ambipolar i el terme de corrent diamagnetic.



n és la resitivitat d’Ohm descrita com:

n=>5.2x10"T"32(30.5 — 1.15log(n.) + 3.45log(T)) (1.13)

N és la resistivitat de Hall, descrita com:

nr = — (1 - 2&\/%") (1.14)

Ho€Ne On
= representa el coeficient de corrent diamagnetic, que ve donat per:

_ &N
Qp

[1]:

(1.15)

na és la difusié magnetica ambipolar, que es pot expressar en funcié de la resistivitat d’Ohm
(n) ila de Cowling (7.):

2 _
pa= SN T (1.16)
Mo, | B|?
La resistivitat de Cowling ve determinada per:
2 B2
ne=n+ N (117)
HoCln,

Essent au, el coeficient de friccié neutre total. En un plasma d’hidrogen ve donat per:

2 [16kgT
o = 0.5(EnE) Ly [ Sy
My, ™m;

On kp és la constant de Boltzman, Y;n és la secci6 eficag de les col-lisions entre ions i neutres i
&N és la densitat relativa de neutres, que ve donada per &y = 1 - &;.

Per tltim G és la funcié de pressié, definida per:
G = enV(pe +pi) — &Vpn (1.18)

1.2.5 Equacié d’energia

L’equacié de I’energia no adiabatica té la segiient forma:

p— =L —_r (1.19)

. LN 1.20
- (1.20

On 7 és el coeficient adiabatic i x; és el potencial d’ionitzacié. El primer terme de la férmula
esta relacionat amb la pressié, mentre que el segon ho esta amb el grau de ionitzacié.

En aquesta equacié L representa la funcié de perdua d’energia. Aquesta funcié pot ser escrita
com la quantitat d’energia perduda menys ’energia guanyada. £ s’escriu com:

L=V -§+pL—j - E*—Q, (1.21)



On ¢ és el flux de calor causat per la conduccié termica, L és la funcié calor-perdua que equilibra
les perdues radiatives amb una entrada de calor externa i arbitraria, j- E* és el terme de I'efecte
Joule generalitzat i @), és 'escalfament provocat per la viscositat.

El vector de conductivitat térmica ve donat per:

{=—k VT (1.22)

On k és el tensor de conductivitat térmica. Per conveniéncia la divergencia del flux de calor
es separa en les components paral-leles i perpendiculars de les linies del camp magnetic com:

. v qg= 6” . (KnﬁuT) + 6L . <I€L€LT> (1.23)

On ) i £ sén les components escalars del tensor de conductivitat térmica paral-lela i perpen-
dicular al camp magnetic respectivament.

La funcié calor-perdua ve determinada per:

Assumint que el plasma és opticament prim, I’expressié funcional en el cas d’un plasma parcial-
ment ionitzat és:

C(T, p) = px* T
On x* i « sén funcions depenents de la temperatura.

Per una altra banda el processos involucrats en ’escalfament de I'atmosfera solar sén poc cone-
guts. Una expressié comu per la funcié de calor és:

H(T, p) = hp*T"

On els exponents a* i b* poden ser escollits en funcié dels diferents escenaris d’escalfament i h
és un parametre constant el valor del qual és escollit per satisfer la condicié de balan¢ d’energia.

Per tant 'expressié general de la funcié calor-perdua és:
L = px*T% — hp*T? (1.25)
Per un plasma parcialment ionitzat 1’efecte Joule generalitzat s’escriu com:
I A (1.26)
On o i o, s6n les conductivitats d’Ohm i Cowling, respectivament.

Finalment I'expressié per ’escalfament viscés es pot escriure en termes del tensor de viscositat
(I, ) 1 la velocitat:

Tn

Ovp,
Q. = anna— (1.27)

On x,, és la n-coordenada



1.2.6 Llei de Gauss

La llei de Gauss per al magnetisme té la segiient expressio:
V-B=0 (1.28)

D’aquesta expressié es conclou que les linies del camp magnetic sén tancades i, com a con-
seqiiencia no existeixen els monopols magnetics.

1.3 Ones magnetohidrodinamiques

En un plasma magnetitzat com el de 'atmosfera solar tenint en compte la tensié i les pres-
sions magnetica i hidrostatica existeixen tres tipus d’ona: les ones d’Alfvén i les ones magne-
toacustiques, que poden ser rapides o lentes. Cada una d’aquestes ones té la seva relacié de
dispersio. Aquestes relacions sén obtingudes a través de la linealitzacié de les equacions MHD i
amb l’analisi de Fourier.

1.3.1 Ones d’Alfvén

Aquest tipus d’ones no estan relacionades amb les variacions de la pressid, densitat o temperatura
del plasma. Si la pertorbacid és incompressible la seva relacié de dispersié ve donada per:

w = ky Vg cos(0) (1.29)

On k, és el vector d’ona, 6 és I'angle entre el vector d’ona i el camp magneétic i V4 és la velocitat
By

v/ H0PO '

d’Alfvén, que ve determinada per V4 =

1.3.2 Ones magnetoacustiques

La relacio de dispersié de les ones magnetoactstiques pren la segiient forma:
wh — (V3 +2)? KA? + Vicikt cos?0 = 0 (1.30)
Po

On k2 = k2 + k2, 0 = arctg(k,/k.) i cs és la velocitat del so, que ve donada per cs = Ve

Resolent I’equacié obtenim la freqiiencia angular:

2_ K

wT

[(Vj +2) % \/(Vj + ¢2)? — 4V3ic? cos? 0} (1.31)
El mode d’altes freqiiencies es denomina ona magnetoacustica rapida i la de baixes freqiiencies
es diu ona magnetoacustica lenta. La velocitat de fase de les ones d’Alfvén es situa entre les
ones rapides i lentes, per tant les ones d’Alfvén es poden denominar com a modes intermedis.

Les dues ones magnetoacustiques poden ser vistes com a ones de so modificades pel camp
magnetic. Si la velocitat del so és menor que la d’Alfvén 'ona lenta és una ona acustica modifi-
cada pel camp magnetic i la rapida és una ona magnetica propagada per la pressié magnetica.
En el cas que la velocitat del so és major que la d’Alfvén la situacié és la contraria.

En el nostre estudi les ones rapides estan influenciades tant per les components termiques com
per les magnetiques, mentre que les ones lentes estan inicament influenciades per les components
termiques.
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1.4 Equacié de Saha

La relacid entre la ionitzacio i la temperatura ve donada per ’equacié de Saha:

= () e .

On h és la constant de Planck, kp és la constant de Boltzman i x; és el potencial d’ionitzacié.

La densitat relativa dels ions esta relacionada amb la densitat numerica mitjancant:

Pi
" m; ( )

Analogament la densitat relativa dels neutres ve determinada per:

N nNmy N

P p my

Amb les relacions obtingudes reescrivim l'equacié (1.32):

ﬁzﬁﬁ . ﬁ: m; <27Tmek‘B> 5/2 T3/2,~ T

ny  {nm; N p h?

Utilitzant la relaci6 entre les densitats relatives (5 = 1 — ;) obtenim una expressié per §;:

1 4
§i_2M(T)< 1+(T)—1>
On M (T) es defineix com:

. 3/2
M) =" (2”25’@) T3¢ R

Mitjangant la relaci6 (1.4) obtenim el resultat de £y i fi:

1.5 Objectiu del treball

L’objectiu del treball és estudiar el comportament temporal de les ones magnetoactstiques
rapides i lentes dins un plasma fred on la temperatura varia amb el temps. A més s’estudiara
I’esmorteiment provocat pels diversos efectes termics i per les resistivitats, en concret la resisti-
vitat de Cowling. El grau de ionitzaci6 del plasma, com es comprova a 'expressié (1.4) depen
de la densitat relativa de ions que varia amb la temperatura a causa dels processos de ionitzacio
i recombinacié. Llavors, si la temperatura té dependeéncia temporal, T'(t), també tendra varia-
cions temporals el grau de ionitzacié &(t), el pes molecular fi(t), totes les funcions d’energia i
les resistivitats, aixi com la velocitat del so cs(t).

L’estudi es realitza per aquest tipus de plasma ja que a ’atmosfera solar existeixen plasmes
parcialment ionitzats com la cromosfera o les protuberancies solars, que es suposa estan sotmesos
a processos d’escalfament i refredament. El fet que s’utilitzin diverses funcions de radiacio
és per obtenir els perfils de temperatura durant ’escalfament i refredament i estudiar-ne els
esmorteiments que causen a les ones.
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1.6 Configuracié inicial

A Testudi que es dura a terme suposam un plasma d’hidrogen infinit inicialment en repos vy = 0,
amb densitat pg = cte., en un camp magnetic també constant, By = Bgi i amb pressié i
temperatura amb dependencia temporal, Ty = Ty(t) i po = po(t).

Com que es tracta d’un plasma d’hidrogen la densitat numerica dels electrons és identica a la
dels ions, n, = n;. També podem suposar que la massa dels ions i de les particules neutres és
practicament igual i molt major que la dels electrons, m; ~ my > me.. Per concloure s’assumeix
un fort acoblament téermic tal que T, =1T; =Ty =T.

Amb les condicions inicials, a partir de 'equacié del moviment (1.11) amb 7y = 0 s’obté:

Vpo =0 (1.34)

Per altra banda 'equaci6 d’estat (1.2) tendra dependencia temporal ja que la temperatura
To(t) i el pes molecular fi(t) depenen del temps.

_po R To(t)
po(t) = A

Finalment com que la densitat és constant el segon terme de ’equacié d’energia (1.19) s’a-
nul-la. Per tant la derivada substancial de I’energia queda com:

.0
De_0c | ¢

Dt ot

(1.35)

Feim la derivada de 'energia respecte el temps usant ’equacié (1.20):

Oe 1 0P  x; 0§

o (y—lpot  Hot
A partir de l'equacié d’estat (1.2) feim la derivada de la pressio:
oP 10T, 0 (1
=R |- T (-
a " [u o ot (u)]

D’aquesta forma, l'equacié d’energia (1.19) pren la segiient forma:

1907, 0 (1 2 x; 0; 2
- (= SXiGs 2 1.
po [R (,1 o oo (ﬁ)>+3H at} 3¢ (1.36)

A la funcié de perdua d’energia (1.21) no hi ha efecte Joule ja que ; = 0, a més de no considerar
viscositat. La conductivitat termica es fa zero a causa que depen del gradient de la temperatura.
Per tant la funcié de perdua s’escriu com:

L= p>*TY — hpotiTt (1.37)
On la constant h ve determinada per la condicié d’equilibri £ = 0:

X*Ta—b
pa—l

h= (1.38)

En aquest estudi els parametres a i b sén nuls ja que ’escalfament es realitzara a volum constant.
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D’aquesta forma ’equacié (1.19) s’escriu com:

LTy, (1)} L2 [xa@(t) AT —itpo} _0 (1.39)

R|——— t)— | =
po Q(t) ot O()at fi 3|H ot
Finalment, a ’equacié d’induccié (1.12) només s’han considerat els termes advectiu, resisti-
vitat d’Ohm i difusié ambipolar.

85 = — =3 - — - - — . —
T2 VU x (@xB) -V x (¥ x B)+V x {nA[(VxB)xB]xB}

o (1.40)

1.7 Estructura del problema

L’esquema seguit per desenvolupar 'estudi és el segiient:

1. Linealitzacio de les equacions MHD per obtenir les equacions diferencials de les ones rapides
1 lentes. Consideram propagacié en direccié x i z per ones lentes i rapides, respectivament.

2. Obtencid dels perfils de temperatura. Consideram un plasma parcialment ionitzat que es
refreda de 9000 a 4000 K o s’escalfa de 4000 a 9000 K. Per obtenir els perfils d’escalfament
o refredament resolem de forma conjunta les equacions d’energia (1.39) i de Saha (1.32). Per
a cada cas la constant h s’obté a partir de 'equacié (1.38) suposant que a ’equilibri, £ = 0,
s’assoleix la temperatura final. El procés es realitzara per a cada funcié radiativa considerada
a la Taula 2.

Parametritzacio x* «

Hildner 1.76 x 10713 | 7.40
Chianti 2.02 x 1071° | 8.06
Klimchuk-Raymond (K-R) | 3.91 x 10° 2.00

Taula 2: Parametres del terme radiatiu en unitats MKS.

3. Resolucid de les equacions diferencials per a les ones rapides i lentes. Es dura a terme
la resolucié de les equacions diferencials mitjancant una resolucié numerica i, per un cas
particular, una analitica amb ’aproximacié WKB.

4. FEstudi del periode i I’energia. S’estudiara I’evolucié temporal de I'energia i el periode en cada
un dels casos d’escalfament i refredament i funcié radiativa.
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2 Estudi del problema

2.1 Linealitzaci6 de les equacions MHD

Per estudiar I’evolucié temporal de les ones rapides i lentes, es pertorben les equacions MHD i

s’obté una equacié diferencial per a cada tipus d’ona.

La pertorbacié consisteix en realitzar un petit desplagcament a les variables que es troben a
lequilibri. El tractament pertorbacié es dura a terme per la temperatura (77 < Tp), la pressié
(p1 < po), la densitat (p1 < pp), el camp magnetic (B; < By) i la velocitat (¥; < 7). Per tant

les pertorbacions tenen la segilient forma:

T=T0+11
P =Dpo+p1
P = po+p1
B=DBy+ B

Uo + 1

Feim una analisi de Fourier a 1’espai assumint propagacié en les direccions x i z. Les propa-

gacions es descriuen com:

Ti(z, 2, t) = Ty (t)eF=Teik==
p1(, 2, 1) = pa (t)etheteih=2
p1(x, 2, 1) = pu(t)esTetks
1(3:, z,t) = B, (t)eikaTeik=2
(2, 2, 1) = T ()R eihe?

Introduim les pertorbacions a les equacions de continuitat (1.1), d’estat del gas (1.2), del movi-
ment (1.11), d’induccié (1.40), de Penergia (1.39) i la llei de Gauss (1.28), assumint que no hi

ha forca gravitatoria ni viscosa. Les equacions linealitzades queden com:

e Equacio de continuitat linealitzada:

0 :
% = _ZPO(kJ:vlw + kzvlz)
e Equaci6 d’estat linealitzada:
R
p1= E( poT1 + Top1)

e Equacions del moviment linealitzades:

Ov1y - _Z.kxpl
ot Po
. km B
81)1 = 1 P1 — Zio(szlw + Blzkaf)

ot po 1400

e Equacions d’induccié linealitzades:

0B1, .

8t1 = —le(k’Qn + kznc) (1 = ne)kak:B1z — iBokzvi.
0B, )

8t1 = _Blz(kinc + k?’?) - (77 - nc)kmszlx - ZBkaUIz
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e Equacioé d’energia linealitzada:

10T 0 (1 10Ty 0 [1 oo . .
Po [ﬁf)t +T1a <ﬂ>] + p1 L}c‘)t +T0a (/1)] + 7 (v = D(iksv1s + ikyvie)+

x 0 (1 v—1
0100 = Do (g - 1) =—"== ([kek2 + Ky (k2 + k2) + poLr)T1 + (L + poL,)p1)
(2.7)

e Llei de Gauss linealitzadas:
k.B;+k,B, =0 (2.8)

En el cas de les ones rapides usam k,; = 0, mentre que a les ones lentes usam &k, = 0. Per obtenir
les equacions de les ones rapides i lentes derivam respecte el temps les equacions (2.4) per les
ones rapides i (2.3) per les ones lentes i substituim les derivades dels segons membres amb la
resta de les equacions.

Per les ones rapides 1’equacié diferencial és:
D1 2 | 1/2\1.2 pix 0 (1 ,
o2 (s + VA)kivi: = (v — 1) T AVE L) |ik.+

(knkg + ,OoLT)Tl n (L + ,OQLp)pl
PO Po

B,
+(y-1) [ } ik, + ikzva—onckg (2.9)

Per les ones lentes ’equacié diferencial és:

0%v1, 2,9 pix 0 (1
kivig=(n-1)|—=—(=—1 1Ko
o2 + k1 (v ) |:p0H ot <Iu >:| Ryt

kek:% + (knk:% + poLT)T1 n (L + p()Lp)pl] i
Po Po ‘

+(v—1){ (2.10)

2.2 Perfils de temperatura

Per poder resoldre el sistema d’equacions tant per a les ones rapides com per a les lentes,
primer hem d’obtenir els perfils de temperatura de I'escalfament i el refredament. Aquests
perfils s’obtenen amb la resolucié conjunta de 'equacié d’energia (1.39) i I'equacié de Saha
(1.32). El rang de temperatures es situa entre 4000 i 9000 K, el qual es troba dins el limit de
plasma parcialment ionitzat. Per un plasma d’hidrogen a 4000 K la densitat relativa de ions és
& = 0.0004, per tant es pot considerar un plasma practicament neutre; mentre que a 9000 K la
densitat és & = 0.9994, considerant-se com un plasma practicament ionitzat.

Per una banda quan un plasma parcialment ionitzat es refreda de 9000 a 4000 K els ions i els
electrons es recombinen per formar atoms, fent que la densitat relativa de neutres augmenti,
obtenint una dependeéncia temporal de la temperatura. Els perfils de temperatura venen donats
per la Figura 1.

El procés de refredament és lent a causa que els atoms i els electrons es recombinen, el plasma
absorbeix l'energia trigant més temps en refredar-se. Inicialment les tres funcions radiatives
tenen el mateix perfil, baixant rapidament de 9000 a 7000 K. A partir d’aquest punt el perfil
de K-R baixa amb el mateix ritme pero els perfils Chianti i Hildner s’alenteixen. D’aquesta
forma el perfil K-R arriba a 4000 K en pocs segons, mentre que Hildner tarda uns 25000 segons
i Chianti uns 9000 segons.
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Figura 1: Perfils de temperatura pel refredament.
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Figura 2: Perfils de temperatura per l’escalfament.

Per l'altra banda ’escalfament es produeix quan el plasma passa de 4000 a 9000 K. Quan la
temperatura augmenta, el grau de ionitzacié s’incrementa. Per tant quan el plasma arriba a
9000 K esta practicament ionitzat. Els perfils de temperatura venen donats per la Figura 2.

A diferéncia del refredament, la variacié de temperatura es realitza en un temps molt menor.
Durant l’escalfament part de I’energia donada al plasma s’inverteix en la ionitzacié i I’altra en
pujar la temperatura. Els perfils de Chianti i K-R sén molt similars i assoleixen la temperatura
final en 500 segons aproximadament, mentre que Hildner tarda el doble.

2.3 Ones rapides
2.3.1 Solucié numerica
Amb els perfils de temperatura podem resoldre el sistema d’equacions diferencials linealitzades

(2.1)-(2.7).

La solucié numerica del sistema d’equacions s’ha realitzat amb el llenguatge simbolic Mathe-
matica. En aquest estudi tenim un plasma parcialment ionitzat de densitat constant pg =
5 x 107 kg/m3 dins un camp magnetic By = 1073 T. El nombre d’ona de les ones rapides
és k, = 107 m~1 i com a condicions inicials sutilitzara v1,(0) = 1, v1,(0) = 0, p1(0) = 0,
T1(0) =0, B1,(0) =0, B1,(0) = 0.

Refredament

La Figura 3 representa el comportament temporal de la velocitat pertorbada v,. Pel cas de
Hildner a la Figura 3a ’esmorteiment és lent perque la resistivitat de Cowling triga molt en
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pujar i els efectes termics sén dominants. Pel cas de K-R a la Figura 3b, contrariament, la
velocitat s’esmorteeix en menys de 1000 segons ja que la resistivitat creix de forma instantania.
El cas de Chianti a la Figura 3c es situaria en un terme intermedi.

1.0

o
tn

Velocitat (m/s)

o 1000 2000 aooon 4000
Temps (s}

(a) Hildner

1.0 1.0

0.5

=
o

Velocitat (m/s}
=)
=]
Velocitat {mls)

i
[
tn

-1.0

1000 2000 3000 4000 ] 1000 2000 3000 4000

Temps (s} Temps (s}
(b) K-R (c) Chianti

Figura 3: Ones rapides: velocitat pertorbada v, (t) en el cas del refredament.

Escalfament

La pertorbacié de la velocitat v, ve donada per la Figura 4. Per una banda per la resistivitat
de Cowling a la Figura 4a provoca un fort esmorteiment al comencament, mentre que després
s’esmorteeix de forma més lenta pels efectes termics. Per 'altra banda les funcions K-R i Chianti
a les Figura 4bi 4c respectivament, fan un esmorteiment més gradual per les contribucions
dels efectes termics i la resistivitat de Cowling, essent el de K-R més gran que el de Chianti per
les contribucions dels efectes termics i la resistivitat de Cowling.

2.3.2 Dissipacions resistives i termiques

Les ones rapides tenen dos tipus de dissipacions: la contribucié de la resistivitat de Cowling i
els efectes termics. L’equacié (2.9) pot ser resolta anul-lant o bé la resistivitat de Cowling o els
efectes termics. D’aquesta forma podem analitzar I’esmorteiment produit per les contribucions
per separat.

Refredament

En el cas del refredament representat a la Figura 5 la contribucié de la resistivitat de Cowling
té tendencia a dominar ’esmorteiment de les ones rapides, ja que a les Figura 5a, 5c i 5e els
esmorteiments sén considerablement majors que en els altres casos.
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Figura 4: Ones rapides: velocitat perotrbada v,(t) en el cas de 1’escalfament.

Escalfament

A la Figura 6 esta representada 1’evolucié temporal de les ones rapides en el cas de 1’escalfament
tenint en compte només una de les contribucions. A diferencia del refredament, en aquest cas
és la contribucié radiativa la que domina ’esmorteiment de les ones.

2.4 Ones lentes

2.4.1 Solucié numerica

Amb els perfils de temperatura podem calcular el mateix que abans per a les ones lentes.

La solucié numerica s’ha realitzat de la mateixa forma que les ones rapides amb k, = 1076 m ™!
i les condicions inicials sén les mateixes que en el cas de les ones rapides amb 'excepcié de
Ulz(O) =1i UlZ(O) = 0.

Refredament

La Figura 7 representa la part real de la solucid, que és la part no nul-la. En el cas de Hildner a
la Figura 7a I'ona s’esmorteeix completament passats 3000 segons, mentre que en el cas de K-R
a la Figura 7b el seu esmorteiment és més reduit i en el cas de Chianti a la Figura 7c presenta
un esmorteiment semblant al cas de Hildner, tot i no esmorteir-se completament. Aquest fet és
produit pels diferents perfils de temperatura i la seva influéncia sobre els termes termics.

Escalfament

La pertorbacié de la velocitat ve donada a la Figura 8. En el cas de Hildner a la Figura 8a
la velocitat s’esmorteeix de forma gradual fins a arribar practicament a desaparéixer, mentre
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Figura 5: Contribucions termiques i resistives en el cas del refredament.

que tant per el cas de K-R com a Chianti tai i com es poden observar a les figures 8b 1 8¢ més
lentament. En general esmorteeixen de forma diferent al cas del refredament.

2.4.2 Solucié6 WKB

A més dels resultats numerics de les seccions anteriors, en el cas de les ones lentes, varem fer
el cas particular on les pertorbacions de la densitat i la temperatura eren suficientment petites
per negligir-les i aixi estudiar el comportament de v,(t). Cal destacar que per les ones rapides
no s’ha fet perque no es produia practicament esmorteiment al ser la velocitat de propagacio la
suma de la velocitat del so i la d’Alfvén, aquesta darrera és molt major que la velocitat del so i
per tant la velocitat de propagacio es pot considerar constant.

En canvi, per les ones lentes la velocitat de propagacié és la del so, que no és constant en el
temps i produeix una variaci6 en periode de 'ona. En aquest cas varem resoldre 1’equacié (2.10)
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Figura 6: Contribucions termiques i resistives en el cas de I'escalfament.

sense termes dissipatius de dues formes: una de forma numerica com els casos anteriors i 'altra
fent us de I'aproximacié WKB. En aquest cas s’ha emprat k, = 10763 m~1

Aproximaci6 WKB

Per resoldre de forma analitica I’equacié (2.10) sense termes dissipatius usarem l’aproximacié
WKB. Aquest metode té la funcié de resoldre de forma aproximada equacions diferencials amb
coeficients no constant com pot ser la velocitat del so en aquest cas.

La solucié d’aquesta equacié vendra determinada per la forma v,(t) = V(t)e'*®. Fent les
derivades pertinents obtenim la derivada segona respecte el temps:

d?v, 2V dedV d2¢ do\?| .
bl A VM) Vg g i(t) 2.11
dt? @ Vi TV e (dt) N (2.11)
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Figura 7: Ones lentes: velocitat pertorbada v,(t) en el cas del refredament.

Una vegada tenim la derivada segona de v, introduim l'equacié (2.11) a I’equacié (2.10) i separam
les parts real i imaginaria.

d?vi, do\” 2 2
[dt2 _V<dt> —l—kxcsV

IR Tk iy
th2 * dt dt 0

H,[ ¢ _dpdV

Igualam els dos termes a zero i a la part real dividim 1’equacié entre V' menyspreant la derivada
segona. Una vegada hem menyspreat aquest terme obtenim el valor per ¢(t).

o(t) = tk, / cs(t)dt + 1 (2.12)

Amb la part imaginaria obtenim un resultat per V (¢).

Ll dg
P

V(t)=e (2.13)
Fent la integral de I'exponencial i amb la férmula (2.13) V() ens queda com:
cs(0)
V(t) = 2.14
0 = e [2 (214)

On c1 1 ¢o s6n constants arbitraries.

Refredament

Amb la férmula de 'amplitud i la freqiiéncia de 'aproximacié WKB obtenim un conjunt de
funcions que s’ajusten a les solucions numeriques sense termes radiatius. La funcié de la fase té
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Figura 8: Ones lentes: velocitat pertorbada v,(t) en el cas de 'escalfament.

un comportament exponencial per aproximar-se a la grafica de la velocitat del so. Els resultats
numerics i analitics del refredament sén a la Figura 9.

A diferencia de la resta de casos, en el refredament sense forcaments radiatius les ones augmenten
d’amplitud en els tres casos analitzats. Aquest augment es produeix perque I'amplitud de la
velocitat depen de la variacié de la velocitat del so respecte el seu valor inicial i en el cas del
refredament la velocitat del so disminueix (Veure l'equaci6 2.14). El cas de Hildner a la Figura
9a augment de 'amplitud triga uns 20000 segons en arribar al maxim, mentre que el cas K-
R de la Figura 9b arriba al maxim en pocs segons i el cas de Chianti a la Figura 9c tarda
aproximadament 7000 segons.

Comparant les solucions numerica i analitica, ’aproximaci6 WKB s’ajusta de forma correcta
a l'analitica quan I'amplitud de la velocitat ha augmentat fins arribar practicament al maxim.
L’aproximaci6 en el cas de Hildner s’ajusta inicament a partir de 20000 segons havent-hi un
desfasament important al principi. En canvi I’aproximacio en el cas de K-R s’ajusta a la solucié
numerica durant practicament tot el rang de temps. Finalment el cas de Chianti té una variacié
de fase important i hi ha amplificacié al comencament perd passats 7000 segons les solucions
s’ajusten quasi completament.

Escalfament

Igual que en el cas del refredament, a ’escalfament la funcié de la fase té forma exponencial per
ajustar-se a 'amplitud de la velocitat. Les solucions numerica i analitica per I’escalfament sén
a la Figura 10.

Les solucions numeriques presenten un esmorteiment en la seva evolucié temporal. FEn el cas de
Hildner 'amplitud de la velocitat s’esmorteeix durant 1000 segons fins arribar al valor minim
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com es mostra a la Figura 10a, mentre que els casos de K-R i Chianti de les figures Figura 10b
i Figura 10c respectivament el temps d’esmorteiment és de 500 segons aproximadament.

L’aproximaci6 WKB s’ajusta en gran mesura als tres casos analitzats, tot i diferir-ne al co-
mengament. Aquesta diferéncia és més notable en el cas de Hildner on hi ha un petit desfasa-
ment.

2.4.3 Periode

Un fet que diferencia les ones lentes de les rapides és que el periode de les ones varia amb el
temps, mentre que a les ones rapides roman practicament constant. Aquesta diferéncia és per
la variacié temporal de la velocitat del so, la qual és la velocitat de propagacié a les ones lentes,
contrari a les ones rapides on la velocitat de propagacié és la suma de la velocitat d’Alfvén i la
del so, amb la primera molt major que la segona i constant.

El periode de les ones lentes ve donat aproximadament per la segiient féormula:

2 2
T~ = T (2.15)
kiCs k YRTy(t)
=\ AW

Refredament

En el procés del refredament els periodes de cada funcié radiativa varien de forma similar als
perfils de temperatura, com ocorre a la Figura 11a. K-R arriba al periode final en pocs segons
mentre que Hildner triga 25000 segons en arribar-hi i Chianti es situa en un terme intermedi
arribant a ’equilibri en 9000 segons. En aquest cas el periode augmenta perque la temperatura
del plasma disminueix.

Escalfament

En el cas de 'escalfament els periodes dels casos K-R i Chianti varien de forma practicament
identica i arriben al periode final en molt pocs segons, mentre que el periode de Hildner tarda
1000 segons aproximadament en arribar-hi. El periode d’aquest cas disminueix perque la tempe-
ratura augmenta i es produeix la ionitzacié dels neutres. Cal destacar que el procés d’escalfament
és més rapid que el cas del refredament. Els periodes venen donats a la Figura 11b.

2.5 Energia

L’energia interna per unitat de massa ve donada per la férmula (1.20). En aquesta férmula hi
intervenen un terme relacionat amb el grau de ionitzacié del plasma i un altre relacionat amb
la densitat i la pressié.

En el cas del refredament 1’energia interna disminueix, ja que els dos termes de ’equacié (1.20)
decreixen. La Figura 12a representa ’evolucié temporal de I'energia. El cas de Hildner és el que
més tarda en assolir ’equilibri mentre que el cas de K-R ho fa en molt poc temps i en el cas de
Chianti hi arriba en 6000 segons.

Contrariament al refredament, en el cas de ’escalfament I’energia interna augmenta a causa que
els dos termes de 1'equacié (1.20) creixen. Els tres casos presenten una evolucié similar en la
forma, tot i que Chianti i K-R arriben a ’energia final en menys temps que Hildner, ja que el
plasma s’escalfa més rapid en aquests casos que en el cas de Hildner. Les energies pels tres casos
es mostren a la Figura 12b.
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Figura 12: Comparativa de ’energia interna.
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Figura 13: Comparativa de les contribucions de ’energia interna pel cas de Hildner.
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3 Conclusions

En aquest estudi s’ha analitzat el comportament temporal de les ones magnetoacustiques rapides
i lentes dins un plasma sotmes a processos d’escalfament i refredament. S’han calculat els perfils
de temperatura entre 4000 i 9000 K en un plasma parcialment ionitzat. S’han utilitzat tres
funcions radiatives diferents i s’han analitzat i comparat els efectes que tenien als perfils de
temperatura, les velocitats, els periodes i '’energia interna.

Per poder realitzar tots els calculs de ’estudi primer hem linealitzat el conjunt de les equacions
de la MHD per aixi tenir un sistema d’equacions diferencials que s’utilitzaran per obtenir les
pertorbacions de les velocitats a les ones rapides i lentes. Una vegada han estat linealitzades
les equacions hem considerat el cas on les ones es propaguen en direccié x per les lentes i en
direcci6 z per les rapides.

A causa que els perfils de temperatura varien amb el temps, la resistivitat de Cowling 7., els
diversos efectes térmics i les densitats de ions, neutres i electrons varien amb el temps. Com a
conseqiiéncia tenim un comportament diferent per a cada tipus d’ona, funcié radiativa i procés
en funcié del comportament d’aquests parametres.

Els perfils de temperatura en el cas del refredament sén més suaus que en el cas de I'escalfament
perque part de I'energia s’inverteix en la recombinacid de ions i electrons. Respecte a les funcions
radiatives, K-R tendeix a ser la que varia més rapid mentre que Hildner té tendencia a ser la
més lenta i Chianti es situaria en un terme intermedi.

Amb tots els parametres definits hem resolt el sistema d’equacions diferencials que dona la veloci-
tat de les ones rapides i lentes. Pel que fa a les ones rapides, s’ha pogut veure que s’esmorteeixen
amb el pas del temps a causa de les dissipacions resistives i termiques, destacant-ne el fet que si
només tenim en compte un dels tipus de dissipacié, al refredament veim que domina la dissipacio
resistiva mentre que a l'escalfament sén les dissipacions termiques les dominants amb 1’excepcio
del cas de Hildner. Respecte a les ones lentes, que només tenen dissipacions teérmiques, hem
comprovat que també s’esmorteeixen per tots els casos estudiats. Quan es menyspream els efec-
tes termics, les ones s’amplifiquen durant el refredament i s’esmorteeixen durant 1’escalfament;
aquest fet esta relacionat amb la dependencia de la velocitat del so amb la temperatura.

A més s’ha estudiat I’evolucié temporal del periode de les ones. A les ones rapides el periode
roman practicament constant ja que en la seva velocitat de propagacié intervenen la velocitat
d’Alfvén i la del so essent la primera molt major que la segona. A les ones lentes en canvi veim
que el periode depén clarament del temps i augmenta quan s’escalfa el plasma i disminueix quan
es refreda, ja que el periode és inversament proporcional al perfil de temperatura.

Pel que fa a ’energia interna, hem calculat com augmenta quan estem en el procés d’escalfament
i disminueix en el cas del refredament a causa que els dos termes de I’energia interna creixen o
decreixen, respectivament.
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