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RESUMO

A explosao solar é um dos fendmenos energéticos mais intensos nas regioes ativas da
atmosfera solar. As imagens destas regioes em extremo ultravioleta e raio-X moles
revelam a complexidade da configuracdo dos campos magnéticos. Durante as explo-
soes, a geometria do campo magnético pode ser analisada através da sua componente
de emissao em micro-ondas com imagens moderadamente resolvidas. Um dos grandes
problemas neste tipo de andlise reside nas equagoes integrais que descrevem tanto
os espectros assim como as imagens nao tém solugoes analiticas. Portanto, somente
os métodos de tentativa e erro (ou "forward-fitting") serem possiveis de descrevé-los.
Para contornar esse cenario, construimos um banco de modelos com cerca de du-
zentos e cinquenta mil elementos para servir de catalogo para analise de explosoes
solares em micro-ondas. Este banco foi construido usando a geometria e a Fisica do
campo magnético dipolar. O modelo do dipolo consiste em regides digitalizadas em
trés dimensoes, e distribuigoes espaciais de elétrons nao-térmicos. O objetivo deste
banco é acelerar a busca de parametros nas explosdes com base nos modelos pré-
calculados através de métodos do foward-fitting. Por outro lado, criamos um catalogo
(banco de dados reduzido) das explosdes baseado nas observagoes de fluxos obtidos
pelo polarimetro de Nobeyama (NoRP) e mapas de distribuigdo de brilho do NoRH
(mas ndao restritos a estes) e incluindo as propriedades conhecidas das explosoes so-
lares. Fornecendo as imagens, as posigoes das explosoes e as densidades de fluxos em
quatro frequéncias usadas no banco, ele retorna a melhor representacao do modelo.
Analisamos dois principais métodos de busca no banco usando o x? e a média pon-
derada dos parametros de cerca de cem melhores modelos do banco. Como resultado
encontramos que ~ 80 porcento dos dez pardmetros analisados numa amostra de
~ 1000 explosoes simuladas foram recuperados, cujo erro relativo encontra-se < 20
porcento em média. Pela analise estatistica dos parametros das explosoes observadas
pelo NoRH, usando este banco de modelos nao-homogéneos, resultou no seguinte: a
distribuicao do indice espectral de energia § apresenta um pico em ~ 3, a densidade
dos elétrons nao térmicos tendem a concentrar-se em valores < 107 cm ™2, e o pico de
distribuicao do campo magnético fotosférico B >2000 G. Notamos também algumas
preferéncias para arcos extensos, cujas alturas sao maiores que ~ 2.6 x 10° cm, e
eventos cuja emissao é proveniente do topo do arco magnético. Concluimos que a
utilizagao deste banco de modelos com um nimero modesto de elementos aumenta
a probabilidade de encontrar bons resultados durante uma anélise, e explora algu-
mas propriedades estatisticas das explosoes solares observadas em micro-ondas. Por
outro lado, o uso deste banco acelera a busca de parametros nas explosoes com alto
nivel de aceitacao.
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DATABASE FOR SOLAR FLARES ANALYSIS FROM A 3D
MAGNETIC DIPOLE MODELS

ABSTRACT

A solar flare is one of the most intense energetic phenomena in active regions in the
solar atmosphere. Imaging of these regions in extreme ultraviolet and soft X-rays
have revealed their complex magnetic configurations. During flares, the field geom-
etry can be analyzed through its microwave component of emission with moderate
image resolution. The main problems in this type of analysis are contained in the
integral equations that describe both the spectra and images do not have analytical
solutions. Therefore, only forward-fitting methods are possible to describe them. To
work around this scenario, a database of flare models with about two hundred and
fifty thousand elements was constructed to become a catalogue for flare analysis.
The database was constructed using the geometry and physics of dipolar magnetic
fields. The dipole model consists of a three-dimensional digitized region and spa-
tial distribution of non-thermal electrons. The aim of the database is to speed up
the search for the parameters in a flare, using pre-calculated models with forward-
fitting methods. On the other hand, a flare catalogue was built (reduced database )
based on Nobeyama polarimeter (NoRP) flux densities and NoRH brightness maps
observations (but not restricted to) including known general properties of a solar
flare. Given images, the flare position and flux densities in four used frequencies in
the database it returns the best model representation. We analysed two different
methods to search for models in the database using a x? and the weighted mean
of one hundred best models in the database. As a result, we found that about ~80
percent of the ten analyzed parameters of 1000 simulated flares were recovered with
the relative error <20 percent in average. From the statistic analyses of the NoRH
flares, now using this database of non-homogeneous models, we found the following
results: the distribution of the energy spectral index § peaks ~ 3, nonthermal elec-
trons density tending to be lower than < 107 cm™3, and the peak of the magnetic
field distribution Bppotosphere = 2000 G. We note some preferences for extended loops
with height as greater than ~ 2.6 x 10° cm and looptop events. We conclude that the
use of this database with a moderate number of elements increases the possibility
to find good results during a flare analysis and explore some statistical properties of
flares. On the other hand, it also speeds up the search for the parameters in a flare
with a high level of acceptance.
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1 INTRODUCAO

O Sol ¢ a estrela mais proxima da Terra e é também reconhecida como a fonte de
vida na humanidade. Essa estrela serve também como laboratoério para estudar com
maior detalhe outras estrelas, assim como fenémenos que ocorrem no seu interior
através da observacao de neutrinos e da heliossismologial, até a alta coroa solar
através de observagoes em raios-X, ultravioleta extremo (EUV- sigla em inglés) e do

uso de corondgrafos em satélites.

Um dos fenomenos que tem sido extensamente estudado na literatura sao as explo-
soes solares. Essas explosoes solares sao emissoes intensas e repentinas da radiacao
eletromagnética que ocorrem nas regioes ativas. Por sua vez, essas regioes ativas sao
constituidas por um plasma magnetizado com intensa indugdo magnética e estrutu-
radas por complexos sistemas de arcos magnéticos como pode ser visto na Figura
1.1.

Sabe-se que grande parte da Fisica na coroa solar, incluindo as explosoes solares
depende na sua grande maioria do campo magnético nessa regiao. A informacao deste
campo na coroa e cromosfera solar s é possivel, em primeira aproximacao, através
da extrapolacao do campo fotosférico que é obtido a partir de magnetogramas.
Alguns indicios acerca da estrutura dos arcos magnéticos podem ser obtidos a partir
das linhas de emissao em EUV produzidas pelo plasma denso em certos intervalos
de temperatura (NITA et al., 2011b).

Estudos revelam que durante uma explosao solar uma parte das particulas sao eje-
tadas no espago interplanetario, e a outra parte é aprisionada/precipitada. Uma
fracao dessas particulas aprisionadas espirala ao longo das linhas do campo magné-
tico, emitindo radiagao na faixa de radio (micro-ondas), cujo principal mecanismo
de emissao é o girossincrotronico. Algumas dessas particulas, cujos angulos de passo
sao menores que o cone de perdas, escapam ao aprisionamento e precipitam-se ao
longo das linhas do campo magnético na cromosfera, em forma de feixe de elétrons,
e depositam maior parte de sua energia nos pés do arco magnético através do aque-
cimento colisional do plasma cromosférico, emitindo em raios-X pelo mecanismo de
radiacdo Bremsstrahlung (BASTIAN et al., 1998).

No entanto, a teoria da emissao girossincrotronica para os elétrons em orbitas cir-

culares no vacuo foi primeiramente estudada por Schott (1912), mais tarde por

'Processo de inferir a estrutura interna do Sol através da propagacdo de ondas sismicas (DEUB-
NER; GOUGH, 1984)



Figura 1.1 - Complexidade das linhas do campo magnético no Sol.

Linhas do campo magnético vistas em diferentes comprimentos de onda. No topo, da
esquerda para direita imagens em EUV (131 e 171 ). No painel de baixo, a esquerda
observa-se a imagem em 304 do EUV, e a direita a imagem do magnetograma (HMI - sigla
em inglés).

Fonte: Dean e Kevin (2018)

Schwinger (1949), Takakura (1960a), Landau e Lifshitz (1962). Posteriormente Ta-
kakura (1960b) estendeu esta teoria para elétrons em érbitas helicoidais.

Considerando o caso especifico de explosdes solares num meio isotrépico, Ramaty
(1969) obteve expressoes para o espectro de radiagao total integrado em todos os

angulos de emissao para elétrons em oOrbitas circulares.

As carateristicas desta radiacdo como por exemplo o espectro, a polarizagao e dis-
tribuicao espacial dos elétrons nao térmicos dependem fortemente da intensidade do
campo magnético, da geometria da fonte, assim como das propriedades dos elétrons
nao térmicos (por exemplo: energia, angulo de passo e a sua distribui¢ao espacial)
(ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1987; MELNIKOV et al., 2002; SI-
MOES; COSTA, 2003; FLEISHMAN; KUZNETSOV, 2010; NITA et al., 2011a; COSTA et al.,
2013).

Neste contexto, o ”fraco” conhecimento do campo magnético coronal contribuiu

para a criacdo de modelos homogéneos simples em duas dimensées (PETROSIAN,



1981; ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KUNDU et al., 2001) de anélise das
carateristicas da radiacao girossincrotronica nas explosoes solares, embora essa ge-
ometria simples do campo tenha sido proposta para modelar a emissao observada
em micro-ondas de algumas explosoes especificas (NINDOS et al., 2000; KUNDU et al.,

2001) que nao refletem efetivamente o cenério observado.

Para melhorar a interpretagao dos resultados obtidos pelos modelos bidimensionais,
modelos em 3D (PREKA—PAPADEMA; ALISSANDRAKIS, 1992; BASTIAN et al., 1998;
SIMOES; COSTA, 2006; TZATZAKIS et al., 2008; FLEISHMAN; KUZNETSOV, 2010; NITA
et al., 2011a; COSTA et al., 2013) tém sido desenvolvidos para uma melhor compreen-
sdo da orientagao das estruturas magnéticas coronais em relagao a linha de visada,
para uma analise mais correta de imagens bidimensionais tomando em consideragao

a inomogeneidade das fontes.

Usando a base de dados das explosoes observadas pelo Nobeyama, Simoes e Costa
(2003), Tzatzakis et al. (2008), Costa et al. (2013) fizeram anélises estatisticas,
bem como a reconstrucao das estruturas em 3D a partir da resolucao numérica do
formalismo girossincrotrénico completo proposto por Ramaty (1969) e concluiram
que o aspecto geométrico da fonte desempenha um papel importante na forma do

espectro e na polarizacao, bem como na variagao dos parametros do plasma.

No entanto, o modelo geométrico proposto por Costa et al. (2013) apresentava pe-
quenas limitagoes geométricas, assim como limitacoes na definicao do intervalo de
validade de alguns parametros importantes para o calculo da emissao em micro-

ondas.

Neste ambito, para aumentar o atual conhecimento de modelos nao-homogéneos e
melhorar as analises de explosoes solares, implementamos neste trabalho dois novos
parametros que tornam a geometria de um arco magnético simples mais proximo
da geometria observada pelos instumentos atuais. Estes dois parametros sao: a in-
clinacao e assimetria do arco magnético propostos para o melhoramento do modelo
geométrico de Costa et al. (2013).

Apesar da anterior geometria do modelo ter reproduzido satisfatoriamente cerca
de 60 porcento dos espectros observados pelo polarimetro de Nobeyama (NoRP-
sigla em inglés) e aparentes imagens em 17 e 34 GHz obtidas pelo radio heli6grafo
de Nobeyama (NoRH-sigla em inglés), em certos casos a observagao apresentava
diferencas enormes em relacao a geometria do modelo. Pode-se constatar que em

algumas explosoes observadas, o eixo perpendicular dos arcos magnéticos em relagao



a tangente da superficie solar aparenta uma certa tendéncia de estar inclinado. Por
outro lado, os magnetogramas mostram que os campos magnéticos nos pés dos arcos
nem sempre apresentam simetria, isto é, o valor do campo magnético nos pés do arco

sao diferentes.

Portanto, o nosso maior interesse neste trabalho para além da reconstrucao da geo-
metria das estruturas magnéticas, introduzindo maior complexidade nos arcos mag-
néticos (modelo de dipolo), produzimos uma base de dados de modelos em 3D com
cerca de 250 mil elementos, cujas carateristicas obedecem alguns critérios observa-
cionais obtidos na literatura. Esse banco de modelos é em primeira aproximagao
uma ferramenta poderosa para uma sugestao inicial de parametros, numa analise de

explosoes solares em micro-ondas.

Verificamos o comportamento dos parametros do plasma e de energia; procuramos
as condigoes geométricas da garrafa magnética que reproduzam as propriedades
estatisticas dos espectros observados pelo NoORP (NAKAJIMA et al., 1985) e o mapa
de distribuigao de brilho observado pelo respetivo NoRH (NAKAJIMA et al., 1994), e
também investigamos o intervalo preferencial de parametros que melhor se ajustam

as observagoes obtidas pelos dados do Nobeyama.

Neste contexto, o Capitulo 2 apresenta uma breve descricao das explosoes solares,
mencionando as carateristicas gerais dos perfis temporais observados em todo es-
pectro eletromagnético. O Capitulo 3 apresenta resumidamente a teoria de emissoes
solares em radio, isto é, os principais mecanismos de emissao que caracterizam uma
explosao solar principalmente na banda de micro-ondas. O Capitulo 4 apresenta a
metodologia para a reconstrucao do modelo 3D incluindo as modificagoes recentes,
bem como uma breve discussao dos métodos de analise das explosoes solares in-
cluindo o método proposto. O Capitulo 5 apresenta de forma sucinta como o banco
foi construido desde a escolha de parametros até a implementagao dos mecanismos
de busca no banco. O Capitulo 6 apresenta resultados e discussoes de simulagoes
implementadas. O Capitulo 7 apresenta algumas carateristicas das explosoes obser-
vadas pelo NoRH, incluindo uma aplicacao a um evento solar. Finalizamos com as

consideragoes finais e conclusoes no Capitulo 8.



2 EXPLOSOES SOLARES

Neste capitulo apresentamos uma breve descricao das explosoes solares, mencio-
nando as carateristicas gerais dos perfis temporais observados em todo espectro
eletromagnético, bem como a apresentacao do modelo padrao usado na literatura

para explicacao deste fendomeno energético.
2.1 Definicao e principais carateristicas

As explosoes solares podem ser diagnosticadas e classificadas de acordo com a
frequéncia observada na atmosfera solar, desde a cromosfera, coroa, até o espaco
interplanetario. Elas duram cerca de poucos minutos a varias horas, e cobrem me-
nos de um porcento da superficie solar (TANDBERG-HANSSEN; EMSLIE, 1988).

Alguns exemplos de definigbes qualitativas das explosdes solares encontradas na

literatura sao:

e 'intenso aumento do brilho localizado sobre uma regiao ativa que dura de
segundos a horas "(SILVA, 2006)

e 'liberacao catastréfica de energia"(NINDOS et al., 2008)

e 'emissao intensa e repentina da radiacdo causando aumento em todo es-

pectro eletromagnético"(LIU et al., 2015)

e Ftc

Essas explosoes raramente sdo observadas na luz fotosférica, por um lado devido
ao baixo contraste da emissao térmica luminosa e por outro lado, produzem emis-
soes térmicas intensas noutras bandas do espectro eletromagnético. Geralmente elas
sao acompanhadas pelo aquecimento do plasma local e movimentos de massa (por

exemplo, jatos e ejegoes de massa coronal).

No entanto, apesar da primeira explosao solar ter sido observada em comprimentos
de onda da radiagao visivel por R. C. Carrington e R. Hodgson em Setembro 1859
(CARRINGTON, 1859; HODGSON, 1859), quando observavam manchas solares na fo-
tosfera, elas ocorrem na cromosfera e coroa solar. As explosoes sao mais frequentes
quando associadas ao maximo desenvolvimento das regides ativas, e podem produzir
radiagdo que pode ser observada em todo espectro eletromagnético (desde radio até
raios-y) (LIU et al., 2015).



Uma explosao solar pode liberar energias na ordem de 10%® — 103 erg (LEE et al.,
2009). Dentro de um curto intervalo de tempo (~ fragdes de segundo), essa enorme
quantidade de energia é transferida para a aceleracao de particulas, e aquecimento

do plasma local.

As regides das explosoes solares sao constituidas por um plasma magnetizado, com
intensa inducao magnética e estruturadas por complexos sistemas de arcos mag-
néticos. Estes arcos magnéticos podem ser visualizados através de observacoes em

raios-X de baixa energia e ultravioleta distante.

Tipicamente podem ser identificadas trés fases de uma explosdo solar, nomeada-
mente a fase precursora ou de pré-aquecimento, a fase impulsiva e a fase gradual.
A duracao para cada uma dessas fases sao diferentes, isto é, a fase precursora dura
pouco menos de cinco minutos, a fase impulsiva onde ocorre o aumento subito de
emissao, dura alguns segundos até alguns minutos e a fase gradual dura de varios
minutos até algumas horas.

Os perfis temporais em diversas bandas de comprimento de onda sdo mostrados na

Figura 2.1, cujas caracteristicas gerais de cada uma das fases sdo as seguintes:

a) Fase precursora ou fase de pré-aquecimento onde a energia magnética é
armazenada. Esta fase é observada na maioria das explosoes, e consiste
num fraco e lento aumento de emissdo em H,, raios-X moles e em radio’,
por vezes manifesta a mudanca de polarizacdo em radio. As temperaturas

maximas atingem cerca de 3 x 10% — 10 x 10° K.

b) Fase impulsiva onde a taxa de energia liberada é muito grande, e os f6tons
produzidos sdo mais energéticos. E observada na maioria das explosoes, e
consiste num rapido e intenso brilho em raios-X duros, micro-ondas e por
vezes manifesta-se em raios-y e na luz branca.

A interpretacao deste fendomeno requer energias de elétrons que contribuem
para emissao em micro-ondas na faixa de dezenas de keV até alguns MeV,

ou temperaturas na ordem ~ 1 x 10® K.

c) Fase gradual ou fase de decaimento quando a energia é irradiada princi-
palmente na forma de raios-X moles e H,. Nesta fase a explosao apresenta
uma diminuicao de energia e pode ser observada em quase todo espectro

eletromagnético excluindo HXR como pode ser visto na Figura 2.1.

INa faixa de centimetros do comprimento de onda.



Figura 2.1 - Perfis temporais durante uma explosao solar.
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Representacdo esquematica das diferentes fases de uma explosao solar, baseada no com-
portamento temporal da radiacdo observada em diferentes comprimentos de onda.

Fonte: Mclean e Labrum (1985)

2.2 Modelo padrao de uma explosao solar

E comumente aceito na literatura que a liberacdo de energia na atmosfera solar
durante as explosoes solares tem origem magnética e.g. (SHIBASAKI et al., 2011).
Acredita-se que a energia é previamente armazenada no campo magnético coronal
em forma de energia magnética livre. Considera- se que a energia magnética total
armazenada numa mancha solar de tamanho L e campo magnético B é dada por
(SHIBATA; MAGARA, 2011),

B? B L 3

oo = (—) L3 ~ 103 2
9 (87r) (103G) (3 X 1096m)

ery (2.1)

com B e L da ordem dos denominadores expressos na equacao.



Medigoes do campo magnético fotosférico por sua vez, indicam que regioes das ex-
plosoes solares encontram-se altamente cisalhadas (HAGYARD et al., 1990), a partir
do fluxo magnético emergente, ou com movimentos lentos dos pés que esticam e
torcem os arcos magnéticos nas regioes ativas (GEORGOULIS; LABONTE, 2007).

Essa energia magnética liberada subitamente na atmosfera é convertida em ener-
gia nao térmica de particulas aceleradas e no posterior aquecimento do plasma. A
explicacao de como estes mecanismos surgem ainda ¢ uma questao em aberto na

literatura.

Portanto, varios modelos foram propostos para explicar o aspecto fenomenoldgico
das explosoes solares, e muitos destes modelos envolvem o processo de reconexao
magnética (SWEET, 1958), em que as linhas do campo magnético mudam sua topo-

logia e se reconfiguram num estado de baixa energia.

Figura 2.2 ilustra uma adaptagao esquematica (MCKENZIE, 2002) a partir do con-
junto de modelos designado por modelo CSHKP devido as contribui¢oes de Carmi-

chael (1964), Sturrock (1966), Hirayama (1974), Kopp e Pneuman (1976).

O modelo CSHKP pressupoe que a reconexao magnética ocorre na coroa solar.
Postulou-se no entanto, que as particulas sao aceleradas em uma regiao préxima a
zona de reconexao magnética. Estas particulas (frequentemente elétrons) se preci-
pitam ao longo das linhas do campo magnético na cromosfera em forma de feixe de
elétrons, e depositam a maior parte de sua energia nos pés do arco magnético, atra-
vés do aquecimento colisional do plasma cromosférico denso e frio. Em seguida, o
plasma aquecido expande para dentro do arco magnético, e muda suas propriedades
acima dos pés. Esse processo é conhecido como evaporagao cromosférica (CARMI-
CHAEL, 1964; STURROCK, 1966; HIRAYAMA, 1974; KOPP; PNEUMAN, 1976; MAGARA
et al., 1996).

A parte fundamental do modelo mencionado na Figura 2.2, mostra o campo mag-
nético se movendo para a regido central com uma certa velocidade (inflow velocity).
Nesta regiao de difusao comumente denominado ponto-X, as linhas de campo mag-
nético com diregoes opostas se anulam. A tensdo existente dos campos magnéticos
externos causam uma repulsao de jatos de matéria ( comumente designado de out-
flow jet) para cima e para baixo, respetivamente. Uma parte do plasmoide® que
se encontra dentro das linhas fechadas do campo magnético move-se para fora da

superficie solar, enquanto a outra parte move-se para baixo formando arcadas de

2Estrutura coerente de plasma



Figura 2.2 - Modelo fenomenolégico da explosao solar baseado em reconexoes magnéticas.
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Fonte: McKenzie (2002)

posterior erupc¢ao (MCKENZIE, 2002). Entretanto, nas partes superior e inferior do
ponto-X mostrados em negrito na Figura 2.2, formam-se choques lentos (SMSS- da
sigla em Inglés— Slow Mode Standing Shocks). Quando os jatos de matéria colidem
com as linhas fechadas do campo magnético formam-se choques rapidos (FMSS- da
sigla em Inglés —Fast Mode Standing Shocks). No entanto, durante os choques rapi-
dos, existe uma liberacao de energia que acelera as particulas ao longo das linhas
de campo até a baixa cromosfera. Essa energia é convertida para o aquecimento do

plasma através de colisdes que também produzem os raios-X duros (HXR).

Neste trabalho em particular, somente a parte inferior da Figura 2.2 é levada em
consideracao, para a explica¢ao da emissao produzida em micro-ondas que coincide
com o modelo de dipolo, como veremos mais adiante no Capitulo 5.

Como consequéncia dos jatos de matéria expelidos para baixo, a particula move-se
para regioes onde as linhas de campo magnético sdo convergentes. Entretanto, sua
energia cinética transversal aumenta, enquanto que a componente paralela diminui

de forma a manter a energia total do sistema constante. Se a razao de intensidades



Figura 2.3 - Modelo de aprisionamento da particula numa explosao solar

Fonte: Bittencourt (2004)

do campo magnético By/B entre dois pontos da precipitagao for alta o suficiente,
a componente da velocidade da particula na direcdo da convergéncia de B pode
chegar a zero e portanto, reverter seu sentido. Esta reversao do sentido da particula
é conhecido como espelhamento magnético (BITTENCOURT, 2004).

A Figura 2.3 ilustra um sistema de campo magnético coaxial, com as extremida-
des convergentes, também conhecido como garrafa magnética em que as particulas
carregadas sdo refletidas pelos espelhos magnéticos, viajando entre os dois extre-
mos mantendo-se aprisionadas dentro da regiao. O aprisionamento destas particulas

depende da razao de espelhamento o definido por,

By,

=5 (2.2)

o

em que B,, é a intensidade do campo magnético no ponto de reflexao, e By é a inten-
sidade do campo no centro do sistema. Particulas com o angulo entre a velocidade
da particula e sua componente perpendicular (dngulo de passo) cujo valor em By é

dado por ¢y tém ponto de reflexdo em B,, dado por,

b0 = sinl(?) (2.3)
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3 EMISSOES SOLARES EM RADIO

As emissdes em radio podem ser definidas como (1) Emissao incoerente que se
refere & emissdo produzida por particulas individuais de forma independente. E
caracterizada por processos continuos como o Bremsstrahlung e a emissao de giro
das particulas. A emissao incoerente de giro é importante em regioes de campos
magnéticos fortes; ou (2) Emissao coerente que é caracterizada pela instabilidade
nao linear do plasma e pela distribui¢do anisotropica de particulas que resultam
na emissao do plasma, e elétron ciclotron maser. Detalhes destes tipos de emissao
podem ser encontrados nas revisoes de Wild et al. (1963), Marsh e Hurford (1982),
Dulk (1985), Mclean e Labrum (1985), e Bastian et al. (1998).

3.1 Propagacao de ondas de radio

A propagacao de ondas de radio pode-se definir como o comportamento que estas
ondas adquirem quando sao transmitidas e se propagam de um lugar para outro no

meio, ou por exemplo em diversos pontos de uma atmosfera.

Em radioastronomia as medigoes deste comportamento das ondas de radio usual-

mente sao descritos em termos da intensidade especifica ou densidade de fluxo S,
S, = / Icos0dS), (3.1)
Q

em que [, é a intensidade especifica. Em um corpo negro o brilho da superficie é
uniforme e dependente apenas da frequéncia (v) e da temperatura (7') e é descrito

pela funcao de Planck,
(3.2)

c2 ehu/k:BT _ 1’
em que kg e h sao constantes de Boltzmann e Planck, respectivamente, v é a frequén-
cia, e ¢ é a velocidade da luz.

Para fontes com tamanhos angulares < 1 rad, a Equacao (3.1) sofre uma ligeira
alteragdo de tal forma que cosf =~ 1. No entanto, pode-se reescrever esta mesma

Equagao (3.1) de forma simplificada,

S, = /Q 1,d9. (3.3)

Para radiacao do corpo negro nas frequéncias hv < kgT' é valida a aproximagao
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Rayleigh-Jean, e a lei de Planck reduz-se a,

. QkBTl/2

I,
C2

(3.4)

Portanto, é conveniente definir a temperatura de brilho, isto é, a temperatura do

corpo negro com o mesmo brilho de superficie como o da fonte observada,

I,c?

Ty = -2
B 2]{?31/27

(3.5)
neste caso, a densidade de fluxo na Equacao (3.3) pode ser reescrita em fungao da

temperatura de brilho,
. QIQB

-5 /TBdQ, (3.6)

independentemente da origem da radiacao observada. Para fontes oticamente es-

S

pessas a temperatura de brilho é igual a temperatura cinética efetiva (I = T,sy),
enquanto para fontes oticamente finas Tp = 7,T,;s, em que '7, é a profundidade

Otica da fonte.

No plasma magnetizado da atmosfera solar, duas frequéncias caracteristicas sdo

importantes na emissao solar em radio: (i) a frequéncia do plasma,

v, = 8.97 x 10°\/n.(cm=3) Hz, (3.7)

em que 1, ¢ a densidade dos elétrons do plasma medida em cm ™3, e (ii) a frequéncia
de giro do elétron,
wp eB

= = ~28x10°B Hz. 3.8
2 2mmec % : (3.8)

VB

A emissao de corpo negro discutida nesta seccao, oriunda do mecanismo Bremss-
trahlung, no caso solar se aplica bem para a banda radio, mas nao ¢ adequada para

explicar a emissao das explosdes solares (nao térmicas) na banda de raios-X duros.
3.2 Emissao térmica Bremstrahlung

A parte superior da atmosfera solar é constituida principalmente pelo plasma com-
pletamente ionizado (elétrons e fons).

Quando os elétrons individuais colidem com um atomo, molécula ou ion eles perdem

L7, = [ kydl
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parte de sua energia inicial. Como consequéncia desta colisdo, os elétrons desacele-
ram emitindo uma radiacao de frenagem. Esta radiacao de frenagem dos elétrons
incidentes, quando sao defletidos pelo campo coulombiano do ion quase-estacionario,
resulta na emissdo Bremsstrahlung (ou emissao livre-livre) (TANDBERG-HANSSEN;
EMSLIE, 1988).

Em comprimentos de onda de radio, colisoes distantes entre estes elétrons desacele-
rados e ions quase-estaciondarios causam pequenos angulos de deflexao e sao muito
importantes neste processo de emissao. Por outro lado, colisdes mais proximas cau-
sam grandes angulos de deflexao e sdo relativamente raras, e sdo menos importantes
no processo de emissao. Uma discussao mais detalhada deste tipo de emissao Brems-
strahlung pode ser encontrada nas revisoes de e.g. Longair (1992), Lang (1999), e
Dulk (1985).

O espectro de energia total irradiada durante uma colisdo é dada por (LONGAIR,
1992),

8  Z2e -
—_— ara vV > U,
W (v) = { 3m me2c3b*v? p (3.9)
0 para vV < V.

em que W (v) é a energia total em ergs Hz~!, Z; é o ntimero atomico, e é a carga
elementar, c é a velocidade da luz, v é a velocidade da particula, b é o parametro de
impacto, definido como a menor distancia em que a colisdo ocorre, v, é a frequéncia

critica (v. ~ %), v ¢ o fator de Lorentz da particula incidente.

2b

O tempo de entre duas colisdes entre as particulas pode ser aproximado a 7 & =

O espectro de radiagao total numa distribuicao de particulas é o somatério sobre

todos possiveis parametros de impacto na Equagao (3.9) (LONGAIR, 1992).

A densidade espectral de fluxo medida na Terra (em unidades de fluxos solares-sfu?)
em uma distribuicio Maxwelliana do plasma com temperaturas 7' > 3.6 x 10° K é
dado por (DULK, 1985; LANG, 1999),
T EM _w

S, = 1.33 x 10 %, Z%n(4.7 x 1010—)76—%, (3.10)
v
em que n, é o indice de refracdo do meio, Z é o niimero atémico médio (comumente
usado 1.8 na cromosfera solar (FLETCHER et al., 2007)), EM é a medida de emissao

em cm 3, T é a temperatura do plasma medida em K, e v é a frequéncia medida em

21 sfu = 107 Yerg s~ lem™2 Hz7!

13



Hz. Se a frequéncia de observagao for menor que a frequéncia do plasma (v < 1,), é
usual substituir-se a frequéncia do plasma (v,) no termo logaritmico da densidade

de fluxo mostrado na Equagao (3.10) ao invés da frequéncia observada (v).

O coeficiente de absor¢ao Bremsstrahlung deduzido no trabalho de Dulk (1985) é
dado por,

k, = 9,78 x 1073 x Ne/v*T2 Y Z2N,
x((18,2) 4 In(T?2) — In(v)) (T < 2 x 10°K) (3.11)
x((24,5) 4 In(T) — In(v)) (T > 2 x 10°K)

Se N; ~ N,, o coeficiente de absor¢ao pode também ser reescrito na forma simplifi-

cada,
(NZ
2T3/2°

em que o coeficiente ¢ inclui o termo logaritmico apresentado anteriormente na

ky = (3.12)

Equacao (3.11). Em muitos casos ¢ depende dos parametros do plasma na fonte e

pode ser aproximado a uma constante.

Por outro lado, a emissividade Bremsstrahlung térmico esta relacionada com a ab-
sorcao pela lei de Kirchoff dada por,

2k, kpTv?
J, =

14

(3.13)

c2

Figura 3.1 mostra um exemplo do espectro da intensidade Bremsstrahlung em escala
logaritmica em funcao da frequéncia. Nele é mostrado que em baixas frequéncias,
na regiao oticamente espessa, a auto-absorcao faz com que o espectro se comporte
como um corpo negro (I, = B,), logo a seguir mantém-se quase plano até uma

determinada frequéncia critica v, ( em que hv = kgT).
3.3 Emissao de giro de elétrons

A interacdo entre particulas devido a colisdes colombianas pode ser desprezada se
comparada com a interacao entre particulas devido ao espiralamento ao longo das

linhas do campo magnético.

Na cromosfera e baixa coroa solar, onde o pardmetro do plasma 33 < 1, os elétrons

estao presos as linhas do campo magnético. A forca de Lorentz que atua perpendicu-

3Razdo entre a pressdo cinética do plasma e a pressio magnética (ASCHWANDEN, 2004)
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Figura 3.1 - Espectro de intensidade Bremsstrahlung.

T=)px=1

\ I,,= constant

Intensity, log /,

Frequency, log v

Em baixas frequéncias, a auto-absorcao faz com que o espectro se comporte como um
corpo negro, mantendo-se constante até uma determinada v..

Fonte: Longair (1992)

larmente a diregdo do campo e ao movimento das particulas faz com que os elétrons
precessem ao longo das linhas do campo magnético em giro-6rbitas com raio de giro
rg, € com frequéncias de giro vg. A giro-emissao é produzida como resultado dessa

forca de Lorentz.

Dependendo da distribuicao de energia das particulas envolvidas, esta emissao pode
ser térmica (giro-ressonante) ou nao térmica. Tomando em consideracdo a distri-
buigdo nao térmica dos elétrons acelerados e dependendo da faixa de energia con-
siderada, pode-se destacar os mecanismos de emissao sincrotron, girosincrotron ou
ciclotron. Alguns desses mecanismos sdo importantes para explicar as explosoes so-

lares em radio.

Daremos énfase somente na explicacao da emissao girossincrotronica, uma vez que
este é o mecanismo usado para explicar o funcionamento do modelo de explosao

utilizado neste trabalho.
3.3.1 Emissao giro-ressonante

Para energias do elétron nao relativistico (com respeito a baixas temperaturas da
distribuicao Maxwelliana) em que o fator de Lorentz v ~ 1, a emissdo produzida é

chamada giro-ressonante ou emissao ciclotron.
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A absor¢ao giro-ressonante das ondas eletromagnéticas em baixos harmonicos da
frequéncia de giro, tem uma grande importancia na geracao da radiagao na cromos-
fera e baixa coroa solar das regioes ativas particularmente nas fontes emitindo em
micro-ondas (ZHELEZNYAKOV, 1970; WHITE; KUNDU, 1997).

A emissao giro-ressonante ocorre como linhas de emissao nas giro-frequéncias do
elétron e em seus harmonicos (ZHELEZNYAKOV, 1970).
Considerando o deslocamento Doppler destas linhas, a emissao é vista em frequéncias

dadas por,
SUVB

T 1- B,cos0’ (3.14)

14

separadas por um intervalo vg. Na Equagao (3.14) anterior, # é o dngulo entre a
linha de visada e o campo magnético, 3, = v,/c, s é o nimero de harmonicos.

A poténcia emitida em cada harménico é dada por (BOYD; SANDERSON, 1969),

_ 2ewp (s+1)sPF o

P, . 3.15
c (254 1) 7 (3.15)
Esta poténcia P, emitida em cada harmonico ¢ proporcional a 33¢,
Ps+1 V19
~(—)= 3.16
o (S (316)

assim, para altos valores dos harmonicos a poténcia decresce. Isto significa que maior
parte da emissdo giro-ressonante é emitida no harmonico fundamental (s = 1), mas
é completamente absorvida.

A intensidade observada da emissao giro-ressonante é altamente dependente do an-
gulo de observacao # (WHITE; KUNDU, 1997). A poténcia emitida por unidade de

angulo so6lido para emissao em todos harmonicos ¢ dada por,

P P2

—_— 1 : 1
70 e (1 + cosb) (3.17)

No entanto, sabendo que wg = 27wrg, para um observador localizado em 6 = 0, a

poténcia emitida serd o dobro de um observador localizado em 6§ = 7/2.
3.3.2 Emissao sincrotron no Sol

Em energias relativistas para distribui¢oes eletronicas nao térmicas onde o fator de
Lorentz v > 1 e em altos valores dos harménicos (s > 100), o mecanismo de emissao
dominante é o sincrotron. Para este tipo de cenario, as linhas de emissao nao podem

ser separadas por intervalos de wp como mencionado anteriormente na Secgao 3.3.1.
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No entanto, os picos maximos de cada linha de emissao podem ser separados por
um intervalo wp(1 — 42)Y/? (ZHELEZNYAKOV, 1970).

Para estas energias elevadas, a largura da linha em cada harmoénico aumenta devido
ao alargamento relativistico (BOYD; SANDERSON, 1969). Entretanto, a poténcia emi-

tida é comumente expressa em funcao da frequéncia de observacao,

g (3.18)

dP \/_echu/K
dw J

em que w, = %w Y’ e Ks é uma funcao de Bessel modificada.
3

3.3.3 Emissao girossincrotrénica no Sol

No caso da distribuicao nao térmica dos elétrons com energias moderadamente re-
lativistas em que o fator de Lorentz v encontra-se nos valores entre ~ 1.2 - 3, o
mecanismo de emissao dominante é o girossincrotréonico (SCHOTT, 1912; SCHWIN-
GER, 1949; TAKAKURA, 1960a; LANDAU; LIFSHITZ, 1962; RAMATY, 1969; DULK;
MARSH, 1982).

No entanto, a teoria da emissao girossincrotronica para os elétrons em 6rbitas circula-
res e helicoidais no vacuo j4 foi estudada por véarios autores (SCHOTT, 1912; SCHWIN-
GER, 1949; TAKAKURA, 1960a; LANDAU; LIFSHITZ, 1962; TAKAKURA, 1960b).

No caso especifico de explosoes solares num meio isotrépico, Ramaty (1969) ob-
teve expressoes para o espectro de radiagao total integrado em todos os angulos de
emissdo para elétrons em orbitas circulares. Ramaty (1969) formulou o problema
considerando a contribui¢do de cada harmonico na regiao de interesse, e obteve

expressoes numericamente complexas sem solugoes analiticas.

Varios autores trabalharam na tentativa de simplificar essas expressdes por exem-
plo, Petrosian (1981) resolveu as integrais pela aproximagao steepest descent (subs-
tituindo o somatério nas expressoes por uma integral), Dulk e Marsh (1982) e Dulk
(1985) fizeram uma aproximacao semi-empirica da emissao girossincrotronica. Es-
tas aproximacoes sofrem incertezas de alguns parametros em regimes especificos e

somente consideram uma distribuicao especifica de elétrons.

Portanto, Ramaty (1969) considerou a propagagao num plasma colisional magneto-
ativo e frio, cuja propagacao da onda é possivel nos dois modos (ordinario e extra-

ordindrio).
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Pela teoria magneto-idénica (RATCLIFFE, 1960), a relagao de dispersao nesse plasma
colisional é bi-quadratica para o indice de refracdo. Assim, o indice de refracao e os
coeficientes de polarizagao sao descritos através das equagoes (3.22), (3.23) e (3.24)
(RAMATY, 1969). Para simplificacdo da escrita nas equagoes acima identificadas

consideremos,

2,2 2
T = vy, (v, —v7) (3.19)
I = vivgsin'd (3.20)
E = vVg(y) —v*)’cos’d, (3.21)

de tal forma que o indice de refracao e os coeficientes de polarizagao sejam apresen-

tados na seguinte forma:

27T
n2(0) =1+ } 3.22
+(0) [T+ 45]1/2 — 227 — V1T (3:22)
2Z—§T0059 11 "
_ - B
vivpusingd — agrvivicostsing
aki(l/, ‘9) =27 P (324)

v2(vheos?t — v?) — V2 (vg — 1?)

Nas Equagoes (3.19) — (3.24) v, ¢ a frequéncia do plasma, vp ¢ a frequéncia de giro
do elétron, os indices subscritos =+, correspondem aos dois modos de propagacao de
onda, isto é, o modo ordinario (+) e modo extraordinério (-), # é o angulo entre o

vetor de onda e o campo magnético.

Num sistema de coordenadas (ver Figura 3.2), em que o eixo Z é paralelo ao vetor
de onda k, e o campo magnético externo B estiver localizado no plano YZ contendo
o angulo de visada @, os coeficientes de polarizacao podem ser escritos em termos
do campo elétrico E (PETROSIAN, 1981),

iag = (3.25)

Ly
E,
E
—k (3.26)

iak =
xr
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Figura 3.2 - Sistema de coordenadas 3D

E
=

L 4

Sistema de coordenadas 3D ilustrando a dire¢do do vetor de onda e o campo magnético
no céalculo dos coeficientes de polarizagao.

Fonte: Simoes (2008)

em que E, é a componente normal a direcao de propagacao da onda, Fy é a com-
ponente de E no plano definido pelo campo magnético externo e o vector de onda.
Para a radiacao emitida como resultado das oscilagoes longitudinais, a componente

longitudinal é desprezada, tal que a; = 0.

No entanto, para um elétron realizando 6rbitas circulares num plasma magnetizado,
a sua emissividade ji por unidade de frequéncia e angulo sélido sao dadas por
(RAMATY, 1969; KLEIN, 1987),

ji(’%&%ﬂ) = _¥V21:2%i ( )
X 4 cos—n4 Bcos, 3.27
x 3 [~Bsinpd,(xs) + g OO0 T (0 )26] f (v)]
em que x, e f(v) sdo calculados usando as expressoes abaixo:
Ty = Y, /vpnifsinusing (3.28)
f(v) = (1 —=nyBcosucosd)v — svg/vy (3.29)

em que i é o angulo de passo, v = (1 — 3?)71/2 é o fator de Lorentz, J, é a funcio

de Bessel de ordem s e 9 é a funcao de Dirac.
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Neste ambito, o indice de refragdo calculado usando a Equagao (3.22) apresenta
cortes em ny = 0 e ressonancia ny = o0. Esses cortes sao observados para as
frequéncias caracteristicas do plasma nao homogéneo em certas regioes, de tal forma
que a onda pode ser refletida ou absorvida. As frequéncias para as quais as expressoes

anteriores tém validade sio:

Vo> (3.30)

1 1
v > (ug + Zyé)l/z + SVB (3.31)

Para obter os coeficientes volumétricos de emissao j4(v,6) e absorcao Ki(v,6) de
uma populagdo de elétrons moderadamente relativisticos distribuidos num espaco
de momento f(p)d®p centrado em p, usam-se as seguintes expressoes (BEFEKI, 1966;
MELROSE, 1968; RAMATY, 1969),

j.0) = [ je0.7. 0 f )Y (3.82)

’

Kalr6) = (@) [ 26,702 [f0) ~ (G (33)

Neste caso o momento do elétron passa de p’ para p quando emite um f6ton de energia
hv. Considerando uma fonte de volume total V', cuja distribuicao de elétrons é dada
por N com energias acima de um dado valor minimo, e supondo que a fungao
de distribuicdo de momentos f(p) pode ser separada em uma parte dependente
da energia F(v) e a outra parte dependente do angulo de passo g(u), obtém-se

(RAMATY, 1969),
N 1 dv
=———F 3.34
1) =32, Pelw) (3.34)
em que f(p) estd representado por elétrons com distribuicao de energia E(7) e do

angulo de passo g(u).

Segundo Ramaty (1969), a emissividade e o coeficiente de absorcao totais, para os

dois modos de propagagao da onda ( + e -) de uma fonte radio sdo dadas por,

BN ¢? v
N 9 v
Ki(v,0) = ?V(QW) €H1(E,9) (3.36)

As formulas gerais que definem o G4 e Hy podem ser encontradas no seu trabalho
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original (RAMATY, 1969), nas equagoes 17—21 e ndo sao reproduzidas neste trabalho.

A aproximacao feita por Ramaty (1969) soma a contribui¢do de cada harmonico
em todas as frequéncias de interesse, como se pode ver na Equagao (3.27). Por
conseguinte, o tempo de resolu¢ao numérica destas Equagoes é muito alto, como
podemos verificar na reproducao destas equagoes nos modelos calculados em Cuambe

et al. (2018) .

No entanto, quando se considera a propagacao dos modos de onda através do plasma
ionizado, o meio pode sentir o efeito da supressao da emissao. Esta supressao da
emissao comumente conhecida como supressao Razin é uma diminuicao muito forte
da emissdo devido a contribuicdo de campos magnéticos fracos (BELKORA, 1996).
Ela pode afetar a emissividade em baixas frequéncias e esta relacionada de forma
complicada com a densidade do ambiente (N;) (MELROSE, 1980). E comumente

usada a frequéncia Razin para conhecer onde este efeito tem maior contribuicao,

2 v N;
= - ~ 20 3.37
RT3 vpsent Bsenf (3:37)

Frequéncias abaixo deste limite mostrado na Equacao (3.37) sao mais afetadas pela
supressao do meio. Para controlar esse efeito de supressao, Ramaty (1968) introduziu
o parametro ap caracterizado por,

Svp

R (3.38)

2y,
Assim, em baixas frequéncias a emissao é fortemente suprimida se agy < 1, e ndo é

afetada pelo meio ionizado se agy > 1.

3.3.3.1 Caracteristicas da emissao girossincrotronica de explosoes sola-

res

O espectro tipico da emissao girossincrotronica tem a forma de ”V” invertido como
se pode ver na Figura 3.3 retirada do trabalho de Dulk e Marsh (1982).
O pico desse espectro encontra-se entre 5 e 15 GHz (STAHLI et al., 1989), mas pode
iniciar em 3 GHz e se estender até o milimétrico (BASTIAN et al., 1998).

A frequéncia de pico do espectro é fortemente influenciada pelo campo magnético
(intensidade e diregdo), mas também pelas propriedades dos elétrons nao térmicos.
Essa frequéncia de pico define duas regides distintas no espectro. A esquerda da

frequéncia de pico, distingue a regiao oticamente espessa, e a direita da frequéncia
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Figura 3.3 - Espectro tipico de uma explosao solar em micro-ondas.

log I = B
9 nao-térmico

log v

A esquerda do pico do espectro define a regido oticamente espessa, e a direita a regidao
oticamente fina.

Fonte: Dulk (1985)

de pico, que define a regiao da emissao opticamente fina.

Em baixas frequéncias (regido oticamente espessa) os efeitos da auto-absorgao, e
absor¢ao do meio através do efeito Razin, desempenham um papel importante no
espectro da radiacdo girossincrotronica (RAMATY, 1969; DULK, 1973), alterando
significativamente a forma do espectro. Por outro lado, a regido de altas frequéncias
(regiao oticamente fina) do espectro é determinada pela distribuigdo de particulas
energéticas (DULK; MARSH, 1982).

3.4 Eléctron-Ciclotron Maser

As principais condigoes para ocorréncia do Maser (da sigla em inglés- Microwave
Amplification by Stimulated Emission of Radiation) sdo: (a) a inversao da popu-
lagdo na distribuigdo do elétron i.é, OF(E)/0FE < 0, em que F(E) é a funcao de
distribui¢ao de energia dos elétrons; (b) um campo magnético relativamente alto ou
baixa densidade do plasma tal que vg > v, (DULK, 1985).

A forma mais comum de inversdo da populacao na distribuicdo dos elétrons é a
chamada distribuicao do cone de perdas. Esse cone de perdas pode ser produzido
por uma distribuicao de elétrons espelhada nos pés do arco magnético: Os elétrons
com velocidades altas ao longo das linhas do campo magnético escapam a esse
aprisionamento e se precipitam dentro do cone de perdas e sao perdidos. No entanto,
acredita- se que a radiacdo surge majoritariamente na frequéncia fundamental ou

nos harmonicos de giro frequéncia vpg.
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Por outro lado, se a condi¢do v > v, nao for satisfeita, a energia livre é susceti-
vel de se transformar em varias formas de ondas de plasma ao invés de radiacao

eletromagnética.
3.5 Emissao plasma

A emissao plasma é definida como a geragao de escape da radiagdo préximo da
frequéncia do plasma ou em seus harmoénicos (MELROSE, 1987). Esta emissdao do
plasma é um processo indireto, em que a propagacdo do feixe de elétrons produz

ondas de plasma. Essas ondas produzidas sao conhecidas como ondas de Langmuir.

Na coroa solar, em que o plasma é considerado pouco-colisional, o feixe de elétrons
acelerados propaga-se ao longo das linhas fechadas do campo magnético em diregao

a cromosfera ou nas linhas do campo abertas em direcao ao espago interplanetério.

Se considerar a distribuicao Maxwelliana de velocidades dos elétrons paralela a di-
regdo do campo magnético, entdo é vélida a condigao df/0v > 0 (i.e inclinacdo
positiva na distribuicio Maxwelliana de velocidades do elétron), em que f é a fun-
¢ao de distribuicao e v a velocidade da particula.

Esta condicao leva a uma instabilidade na producao de ondas longitudinais de Lang-
muir as quais sofrem intera¢oes nao lineares do tipo onda-particula, resultando em
radiagdo eletromagnética na frequéncia do plasma local ou em seus harmonicos (MEL-
ROSE, 1986).

A Equagao (3.7) apresentada anteriormente ( Sec¢ao 3.1) mostra claramente uma
dependéncia entre a frequéncia do plasma e a densidade local. No entanto, particulas
cujas velocidades sao inferiores a velocidade do plasma tendem a ganhar maiores ve-
locidades, isto é ganham energia da onda. Por outro lado, se elas forem mais rapidas

que a onda, tendem a desacelerar perdendo sua energia para a onda (DULK, 1985).

Neste caso pode-se considerar que a emissao de plasma ¢ um dos principais diagnés-
ticos da densidade dos elétrons no plasma, bem como da estimativa da altura em

que uma explosao solar acontece (DULK, 1985).
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4 MODELO 3D & METODOS DE ANALISE DE EXPLOSOES SOLA-
RES

Neste capitulo apresentamos a metodologia para a construcao do modelo 3D e al-
guns métodos comumente usados para analise de explosoes solares, incluindo a nova
proposta do banco de modelos. Importa mencionar que este método do modelo 3D
foi previamente apresentado no trabalho de Costa et al. (2013), e melhorado no
trabalho de Cuambe et al. (2018) que culminou com a recente introducao de dois
novos parametros geométricos. Adicionamos também certas modifica¢gdes na fungao
de distribuicao de elétrons nao térmicos para melhor caracterizar as observacoes do

radio observatério de Nobeyama.

A emissao girossincrotronica é uma fungao que depende de uma funcao complicada
da intensidade do campo magnético B, da distribuicao nao térmica de elétrons
Nutn, do angulo de visada do observador # e da geometria da fonte emissora como

foi mostrado anteriormente no Capitulo 3.

Importa mencionar que em alguns trabalhos (EMSLIE, 1981; MELNIKOV et al., 2002;
MELNIKOV, 2006), o conjunto de arcos magnéticos de uma dada explosao solar é
tratado de uma forma simplificada como sendo um tnico arco magnético devido a

sua orientagao no limbo solar.

Neste contexto, para caracterizar essas explosoes solares varios modelos foram de-
senvolvidos utilizando o formalismo completo da teoria de radiagao girossincrotro-
nica (RAMATY, 1969). Alguns desses modelos utilizam configuragoes geométricas
bidimensionais ou simetria radial e fornecem uma interpretagao qualitativa e satis-
fatéria das caracteristicas basicas da emissd@o no arco magnético (ALISSANDRAKIS;
PREKA-PAPADEMA, 1984; DULK; MARSH, 1982; DULK, 1985) e também reproduzem

varios resultados observacionais.

Portanto, para obtencao dos resultados propostos neste trabalho a metodolo-
gia utilizada ja foi amplamente discutida na literatura (ALISSANDRAKIS; PREKA-
PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1987; MELNIKOV et al., 2002; SIMOES; COSTA, 2006; TZAT-
ZAKIS et al., 2008; FLEISHMAN; KUZNETSOV, 2010; NITA et al., 2011a; COSTA et al.,
2013) e resume-se em quatro pontos principais mencionados abaixo. Como conti-
nuagao e aprimoramento do trabalho de Costa et al. (2013) adotamos mais uma
etapa (e) que consiste no armazenamento de todos modelos calculados em diferentes
cenarios para construcao do referido banco. As etapas para construcao do modelo e

do banco de modelos consistem em:
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a) Definir a geometria do arco magnético;
b) Definir a dindmica da distribui¢do espacial dos elétrons nao térmicos;

¢) Definir os métodos de célculo dos coeficientes de emissao j, e de auto-

absorcao k,;
d) Resolver a equagao de transferéncia radiativa;

e) Armazenar cada modelo (imagens, espectros e os cubos com informagoes
sobre a distribuigdo de alguns pardmetros ) calculado num diretério for-
mando um conjunto de modelos para posterior aplicagdo (banco de mode-

los).

Entretanto, implementamos nesta nova versao dois novos parametros na geometria
do arco magnético em forma de dipolo a destacar: (a) inclinacao e (b) assimetria do
arco magnético modificando de certa forma a geometria do anterior modelo (COSTA
et al., 2013). Modificamos também a funcao de distribuicao dos elétrons nao térmicos
valorizando a concentragdo no topo ou no pé do arco magnético (isto é, tornar as
concentracoes dos elétrons mais fortes nessas regioes dos pés ou do topo do arco

magnético) passando pela distribuigdio homogénea.

A geometria candnica para descricao das explosoes solares é a garrafa magnética, em
que as particulas aceleradas sdo aprisionadas pelo espelhamento magnético e emitem
radiagdo em micro-ondas (ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1987).

A geometria do modelo numérico aqui considerado é baseada nos dipolos magnéticos
nas posicoes observadas, neste caso especifico pelo NoRH restrito particularmente
aos tamanhos das fontes em 17 GHz. As linhas do campo magnético a serem preen-
chidas pelo plasma térmico e elétrons nao térmicos sao parametros livres, restritos
pelo intervalo das densidade de fluxos observados pelo NoRP. Finalmente as imagens
em micro-ondas podem ser calculadas em qualquer frequéncia escolhida, neste caso

em particular somente quatro ( 3.75, 9.4, 17 e 34 GHz) foram utilizadas.

Para caracterizacao do ambiente da explosao solar, foi adotado o modelo atmosférico
plano-paralelo que descreve a distribuicao radial da densidade do ambiente e da
temperatura a partir do centro do Sol (MACHADO et al., 1980). A distribuigdo da
densidade dos elétrons nao térmicos é preenchida com base na distancia a partir do

apice do arco magnético, considerando igual o comprimento total das linhas.
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Figura 4.1 - Modelo do campo magnético do dipolo

Lt

Fonte: Costa et al. (2013)

4.1 Modelo do campo magnético do dipolo

Como resultado da alta condutividade na coroa solar o plasma é preso as linhas do
campo magnético, e observacoes do brilho do plasma emissor tracam a estrutura
do campo magnético. Essas observagoes também mostram que os arcos magnéticos
coronais tém uma estrutura semi-circular, como pode ser visto nas imagens em
ultravioleta (LIU et al., 2015).

Por esta razao, as linhas do campo magnético podem ser descritas a partir da ele-
trodindmica classica (JACKSON, 1962),

3(ur)r — pr?

B = 5

(4.1)

em que i ¢ o momento magnético induzido pela corrente no dipolo, r é o vetor

posicao de qualquer voxel! no espaco.

A Figura 4.1 mostra um dipolo magnético cujo momento p é paralelo a tangente da
superficie solar. Esse dipolo é colocado em qualquer posicao do Sol, definindo sua
latitude e longitude para qualquer angulo azimutal paralelo a tangente da superficie

solar a uma profundidade d. Na Equacao (4.1), r = h na Figura 4.1.

IElemento de volume definido por um cubo de 27, n=1,2,3,...
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A intensidade maxima do campo magnético nesta Equagao (4.1) é um pardmetro
livre para o nivel mais baixo do volume do arco B(h), em que h é o médulo do vetor

posicao h dos pés do arco, e [ é a separacao dos pés do arco magnético.

O volume da regiao da explosao é construido ao longo da linha central do campo
magnético [, com uma sec¢ao transversal circular, cujo raio do apice é [,.. Sendo
assim, os pardmetros geométricos livres sdo: a altura do arco (H = [, —d), separacao
dos pés (l5) e o raio do apice (I.). A profundidade do dipolo abaixo da superficie
solar é calculada pela escolha de H e l;, que por sua vez modificam a razao de

espelhamento B(l,)/B(h).

Para uma melhor visualizacdo, que mais se aproxima as observagoes e que por vezes
sao mostradas pelo NoRH, implementamos mais dois graus de liberdade nos para-
metros geométricos como foi mencionado anteriormente: a inclinagao e assimetria
do arco magnético. Estes parametros representam variacoes na dire¢ao do eixo de

simetria do dipolo.

A inclinagdo do arco magnético é a variagao angular ao longo do eixo central do
dipolo mostrado pelo dngulo ¢ no painel a direita da Figura 4.2 (isto é, o plano que
contém o arco magnético na Figura 4.1 inclina para frente ou para tras). Por outro
lado, o painel a esquerda da Figura 4.2 mostra a assimetria do arco magnético, que
se refere a variagao do angulo ¢ ao longo do plano do dipolo (isto é, quando o eixo
do dipolo mostrado na Figura 4.1 inclina para direita/ esquerda modifica o valor do
campo magnético nos pés do arco. O valor mais alto do campo magnético nos pés

do arco localiza-se no pé imerso na superficie solar).

Uma melhoria notavel na implementacao da assimetria no arco magnético verifica-
se pela interpretacao visual das explosoes observadas pelo NoRH. Alteracoes neste
parametro resultam num valor do campo magnético diferente para cada ponto do pé
do arco magnético. A partir de analises de magnetogramas fotosféricos, verifica-se
que o campo magnético ¢ assimétrico nos pés dos arcos magnéticos na maioria das
regioes ativas. Nesta nova versao (CUAMBE et al., 2018), alteragoes no valor deste
parametro resultam em distribuigoes diferentes do campo magnético, e consequente-
mente observam-se mudancas na distribuicao de brilho da fonte emissora. Por outro
lado, os dados do NoRH as vezes mostram imagens (na sua maioria nao resolvidas)
com certa tendéncia de estarem inclinadas, que nao haviam sido incorporadas na
primeira versao do modelo (COSTA et al., 2013). Alteragdes no valor deste pardmetro
(inclinagdo do arco magnético) tém o efeito de mudar significativamente o dngulo

de visada do observador.
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Figura 4.2 - Modelo atual do campo magnético do dipolo.

O painel a esquerda mostra a assimetria do campo magnético que indica a variagdo ao
longo do plano do dipolo. O painel & direita ilustra a inclinagdo do arco magnético. Este
arco magnético foi rotacionado em relagdo ao eixo vertical para melhor visualizacio lateral,
e inclinado por um angulo g.

Fonte: Produgao do autor

Esta nova geometria é definida dentro do cubo 16 x 16 x 16 (unidade de volume =
pizel® ou vozel). Para um volume tipico de uma explosao solar que preencha este
cubo completamente, esta unidade é equivalente a resolucao espacial de ~ 1 — 2

segundos de arco/pixel.

Para o sistema de coordenadas do observador, define-se o eixo X orientado na dire¢ao
Leste- Oeste solar, o eixo Y na direcao Norte- Sul, e o eixo Z sempre orientado na
linha de visada do observador. O angulo de observacao é calculado a partir das linhas

do campo magnético do dipolo.
4.2 Dinamica da distribuicao espacial dos elétrons

Na maioria dos plasmas astrofisicos o raio de giro das particulas ao longo do campo
magnético (por exemplo: no plasma coronal em que v ~ ¢/3 e B ~ 1000 G , obtemos:
rg = mv/qB ~ 107%cm) é muitas ordens de grandeza menor que outras escalas de
comprimento, por exemplo o comprimento tipico do arco magnético (L ~ 10%cm).
Neste ambito, a particula é presa as linhas do campo magnético e somente a sua

posicao se torna importante para descrever a sua variagao espacial.

No caso especifico de explosoes solares, a evolugao dos elétrons acelerados ocorre em

arcos magnéticos na atmosfera solar, com a variagao espacial da densidade do plasma
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e do campo magnético, cujos processos dominantes destacam-se o espelhamento

magnético e as colisdes coulombianas.

Para elétrons com energia entre 10 keV — 1 MeV sob condicoes tipicas de explosoes
solares, em que a intensidade do campo magnético varia entre 100 — 1000 G, e a
densidade do plasma na ordem de 10° — 10 cm ™2 considerando principalmente as
colisoes coulombianas nas trocas de momento, o comportamento das particulas é

descrito usando a Equagao de Hamilton et al. (1990),

of af

or _ .91 dinB 01— c 0 f c 0
o~ s

of
s o' 2 e T o

+cf3

(4.2)
Na Equagao (4.2), E = (v — 1)mc? é a energia cinética das particulas, 1 é o cosseno
do angulo de passo, s ¢ a distancia medida a partir do centro do arco, t é o tempo,
f=f(E pn,s,t)éa funcao de distribuicao da densidade de elétrons, S(E, u, s, t) é
a taxa de injecao de particulas, 5 = v/c, onde v é a velocidade de elétrons e ¢ a
velocidade da luz, v = 1/4/1 — 32 é o fator de Lorentz, B = B(s) é a distribuicdo do
campo magnético ao longo do arco, \g = 10**/n(s)In A tal que n(s) é a distribuicao

da densidade do plasma e, In A ¢é o logaritmo de Coulomb.

O primeiro termo do lado direito desta Equagao (4.2) descreve a variacao espacial
da funcao de distribuicdo dos elétrons energéticos. O segundo termo descreve a
mudanca no angulo de passo dos elétrons devido a mudangas no campo magnético.
O terceiro e quarto sao termos de colisdao, em que o terceiro termo é responsavel
pela mudanca de energia, enquanto que o quarto termo corresponde a alteracao do

angulo de inclinagao do elétron no caso de colisoes de Coulombianas.

Segundo Melnikov (2006) a fun¢do de injecdo de particulas S(FE, u, s,t) pode ser

escrita como o produto de fungoes independentes de uma tnica variavel isto é,
S(E’M78’t) = Sl(E)S2<:u)S3<S)S4(t) (43)

em que as dependéncias espacial e temporal (S3(s) e Sy(t)) tém a forma Gaussiana,
a dependéncia de energia é uma lei de poténcia (S(E) = (E/E,) %), enquanto
que a distribuigdo do angulo de passo (S2(u)) pode obedecer trés formas distintas,
e (a) Beam- like tal que S(u) = exp[l — (1 — p?)/pd],
e (b) Isotrépico que leva em considerac¢ao o cone de perdas, e

o (c) Pancake-like tal que S(u) = exp[—p®/pf].
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A direcao do feixe de elétrons injetados no arco magnético em relacdo a direcao
das linhas do campo é um fator importante, uma vez que determina a distribuigao
espacial dos elétrons, sua taxa de precipitacao e, portanto, a duragao e a intensidade
do evento (SIMOES; COSTA, 2010).

Segundo Simoes e Costa (2010) feixes de elétrons do tipo (a) e (b) tendem a evoluir
para uma distribui¢ao espacial mais homogénea e estao sujeitos a maior taxa de pre-
cipitacdo, que sugere uma emissao em micro-ondas mais efetiva em altas frequéncias

na regiao dos pés do arco.
4.3 Calculo dos coeficientes j, e k,

O cédigo computacional para o calculo dos coeficientes de emissao e auto-absorcao
em 3D foi elaborado por Simoes e Costa (2006), usando o software IDL (Interative
Data Language) e C++ em cddigo paralelizado, implementando o cddigo de Ramaty
(1969) codificando numericamente todos os parametros reguladores da emissao e

auto-absorcao.

Os coeficientes de emissao e auto-absorcao da radiagao girossincrotronica sao obtidos
4 partir da integracao numérica da Equagao (4.4). Detalhes de como surgem estes

coeficientes de emissao e auto-absorcao foram apresentados anteriormente na Secgao

3.3.3. 2
G ol ] (4.4)

') 1
—9 / d/d E o2
m |y [ duyE()g(n)®, Ly

Os parametros de entrada no modelo sao as func¢oes de distribui¢ao de elétrons em
energia F(v) e o dngulo de passo g(u), bem como a defini¢ao dos parametros da fonte
tais como: a intensidade do campo magnético B, o angulo de visada do observador
0 e a densidade do plasma N, que sao relevantes para avaliagao da supressao Razin,

e outros parametros mostrados na Tabela 4.1.

Para a distribuigdo espacial dos elétrons Ny (s), duas fungdes foram implementa-
das. Na primeira versao, Costa et al. (2013) adotaram uma func¢do peso empirica

parametrizada por uma constante &,

(2% + €)e2

Nnth(s) = Nnth a+t bf

(4.5)

em que s ¢ a distancia ao longo das linhas do campo magnético desde o apice até

a base do arco, £ é a selecdo discreta de parametros para as trés distribuicoes de
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Tabela 4.1 - ParAmetros de entrada do modelo

Parametros Simbolo Padrao Unidades

1 Indice espectral de energia 1) 3 -

2 Energia de corte E 0.10 — 100 MeV
3 Campo magnético B 1000 G
4 Angulo de visada 0 0-90 °

5 Temperatura T 108 K
6  Densidade dos elétrons nao térmicos Nuth 107 cm™3
7 Densidade dos elétrons térmicos N 102 em ™3

Estrutura geométrica do arco

8  Separacao dos pés do arco F 0,02 Ry
9  Altura do pé do arco Lore 1,002 Rg
10 Altura do arco Hpe 0,02 Rg
11 Raio do arco Ryre 0,01 Ro
12 Profundidade do arco d 9,349 x 1073 Rg
13 Latitude do dipolo Lat 90 ¢
14  Azimute do dipolo Azim 90 ©
15 Longitude do dipolo Phi 30 °
16 Inclinagdo do arco q=Inc 0 ¢
17 Assimetria do arco t=As 0 %

elétrons na fonte, nominalmente: concentragdes no topo, pés e homogénea.

Esta funcao (Equagao (4.5)) apresentava certa ambiguidade na concentragao dos elé-
trons, principalmente nos pés e homogénea, uma vez que as distancias escolhidas do
parametro ¢ eram muito proximas, de tal forma que era quase impossivel distinguir

o tipo de concentragao de elétrons dentro do arco magnético.

Por outro lado, na versao atual (CUAMBE et al., 2018) adotou-se numericamente uma
nova funcao que separa fortemente as trés concentragoes. Esta funcao tem como
pardmetro w, um intervalo continuo de [0,2] que concentra elétrons nao térmicos no
topo do arco (1.5 < w < 2.0), nos pés do arco (0 < w < 0.6), e homogeneamente
distribuidos (0.6 < w < 1.5).

Ambas fungbes parametrizadas tanto com a constante & assim como as distribuigoes
de w, podem ser vistas na Figura 4.3 normalizadas pelo niimero total de elétrons.
O painel a esquerda mostra a distribuigdo espacial dos elétrons nao térmicos que

obedece a Equagao (4.5), cujo £ possui valores discretos £ = 2,0 (concentragao
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Figura 4.3 - Distribuicao espacial dos elétrons ndo térmicos.
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A Figura mostra a distribuicio espacial dos elétrons nao térmicos em distancias norma-
lizadas desde o topo do arco (X-axis= 0) a base do arco (X-axis=1.0). A esquerda a
distribui¢ao referente a Equagao (4.5). O painel a direita mostra a nova implementagao
para certos valores escolhidos dentro do intervalo selecionado, cujas linhas continua, trace-
jada e pontilhada indicam as concentracdes no pé, homogenea e no topo, respetivamente.

Fonte: Producao do autor

no topo do arco magnético), & = 0,05 (concentracao no pé do arco magnético), e
¢ = 0,34 (concentracdo homogénea ). O painel a direita mostra a atual distribui-
¢do para certos valores escolhidos dentro do intervalo mencionado anteriormente.
A implementagao desta nova fungao tem como principal carateristica proporcionar
uma concentragao mais forte nos pés ou topo se comparados a func¢ao anterior (veja
Figura 4.3).

4.4 Transferéncia radiativa

A maior parte da radiagdo em radio deve-se principalmente a colisdo entre os elé-
trons acelerados e os fons quase-estacionarios, ou ainda devido ao espiralamento dos
elétrons ao longo das linhas do campo magnético, cujo resultado é uma radiagao

incoerente.

Devido as caracteristicas do plasma na cromosfera e coroa solar, o meio pode ser
opticamente fino ou oticamente espesso. Mas também devido campo magnético co-
ronal, de acordo com a teoria magneto-idnica (RATCLIFFE, 1960), a radiagdo I,
propaga-se como duas ondas independentes isto é, o modo ordinario (+) e o modo

extraordinéario (—), de forma que a intensidade total da radia¢ao é a soma de ambos
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modos de propagacao da onda eletromagnética.

No atual modelo, o caminho da radiacgao é tratado como se nao sofresse influéncia das
variagoes do indice de refracdo do meio propagando-se em uma linha reta, como por
exemplo um raio tracado no vacuo. Essa suposicao ¢é valida somente se o indice de
refragao nas frequéncias consideradas forem préximos a unidade para todo intervalo

de calculo dos parametros.

No banco de modelos, a discretizagao da atmosfera foi feita com espagamento sufici-
entemente pequeno para que possa ser considerada homogénea no interior do voxel,
tal que dentro destes voxeis todas variaveis fisicas sdo consideradas uniformes. Por-
tanto, a solucao analitica da equacao da transferéncia radiativa pode ser aplicada a
cada voxel desde o nivel acima [, cuja radiagdo que escapa serve como entrada no
nivel mais abaixo [-1. Neste caso, a intensidade especifica total da radiagao I,, que
emerge a cada pixel no plano XY da fonte é obtida a partir da Equagdo (KAWABATA,
1964; KAI, 1965),

_ ‘7”(’7“)(1 _ e*ku(ul)AL) + [ e Fvarn AL (4.6)

Por conveniéncia ignoramos os indices subscritos (+) na Equacdo (4.6) para simpli-
ficar a escrita. Assim, [ é o nivel de integragdo na diregdo do observador (eixo- Z)
desde o nivel mais baixo (voxel = 1) ao nivel mais alto (voxel = n), j,; é o coeficiente
de emissao girossincrotronica, k,; é o coeficiente de absor¢ao na frequéncia v de cada
nivel . AL é o tamanho do voxel. Na Equagdo (4.6), no primeiro nivel (I = 1) a

intensidade especifica I, é zero.

Este procedimento é repetido para cada frequéncia produzindo mapas sintéticos de
emissao para os dois modos de propagacao da onda.
A densidade de fluxo S, em cada voxel é obtida somando a intensidade especifica
nos dois modos de propagacao e multiplicando cada pixel da imagem pelo seu angulo
solido §2.

Sy(z,y,t) = 1,(z,y,t)Q (4.7)

A densidade de fluxo espacialmente integrada é calculada pela soma de todos os

pixeis em cada mapa (Figura 4.5).

O esquema logico para a construcao de cada um dos modelos do banco é apresen-
tado resumidamente no diagrama mostrado na Figura 4.4 (CUAMBE et al., 2018). O

resumo das etapas principais mencionadas acima sao: (1) Randomizagdo dos para-
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Figura 4.4 - Esquema légico de célculo de um modelo no banco.
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Fonte: Cuambe et al. (2018)

metros de entrada, (2) Definicao do ambiente da explosao e a geometria do campo
magnético B (x, y, z), (3) calculo dos coeficientes de emissao e absor¢ao, (4) calculo
da transferéncia radiativa e finalmente (5) a saida sao quatro imagens e espectro de
cada modelo (armazenados num banco de modelos). Importa mencionar que todos
os parametros fisicos em cada voxel também sdo armazenados no banco de dados e

podem ser recuperados.

A Figura 4.5 mostra quatro mapas de distribuicao de brilho em quatro frequéncias
consideradas neste trabalho, de um modelo? ilustrativo retirado da base de dados
como resultado final de todas etapas descritas anteriormente neste Capitulo. Os
contornos na Figura 4.5 encontram-se em 10, 30, 50, 70 e 90 porcento do brilho

maximo da imagem em cada frequéncia.

Como previsto na literatura (BASTIAN et al., 1998), observagoes espacialmente resol-
vidas da regiao emissora em micro-ondas frequentemente mostram fontes extensas
nas frequéncias mais baixas (mapas de 3.75 ¢ 9.4 GHz da Figura 4.5) e fontes com-
pactas nas frequéncias mais altas (mapas de 17 e 34 GHz da Figura 4.5). Essas re-
gides compactas sao comumente associadas aos pés dos arcos magnéticos, enquanto
as fontes estendidas sdo geralmente consideradas mais préximas ao topo dos arcos

magnéticos.

2Entenda-se um elemento do banco calculado com o modelo proposto.

35



Figura 4.5 - Mapas de distribuicao de brilho ilustrativos de um modelo do banco.

3.75 GHz 9.4 GHz
80 T T T T T T 80 T T T T T T
60 B 60 E
i i
X 40f {1 X 40} -
o o
20t 1 20} @ .
0 1 1 1 1 1 1 0 1 1 1 1 1 1
0 10 20 30 40 50 60 0 10 20 30 40 50 60
PIXEL PIXEL
17 GHz 34 GHz
80 T T T T T T 80 T T T T T T
60 B 60 1
i i
x x 40F 1
o o

@ @ | ®

Cada elemento no banco foi calculado em quatro frequéncias ilustradas no topo de cada
painel. Os contornos representam o brilho em 10, 30, 50, 70 e 90% em cada frequéncia.

Fonte: Produgao do autor

Porém, essa definicdo simplificada nem sempre se aplica pois as concentracoes de
elétrons no topo ou pés do arco podem modificar fortemente o cenario, sem contar

com outros aspectos da complexa geometria do arco.
4.5 Meétodos de analise de explosoes solares

A grande maioria dos problemas em Fisica solar, principalmente no ambiente alta-
mente nao homogéneo da atmosfera solar, requer andlises de imagens e espectros
com alta resolugao espacial e espectral, respetivamente. Por outro lado, as medi¢oes

fornecem informacgoes de imagens e de espectros integrados em duas dimensoes (2D)
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da linha de visada em diferentes camadas da atmosfera solar, cujo método de analise

comumente utilizado é a comparacao entre duas ou mais imagens em 2D.

A anédlise de uma explosao solar é comumente realizada pela construcao de um
cenario de ambiente e dindmica do transiente, onde o espectro e imagem observados

sao bem representados pelos espectros e imagens calculados.

Um dos grandes problemas neste tipo de andlise reside nas equagoes integrais que
descrevem tanto os espectros assim como as imagens de um ambiente altamente
nao homogéneo nao contém solugoes analiticas. Portanto, somente os métodos de

tentativa e erro (ou "forward-fitting methods") sao possiveis de descrevé-los.
4.5.1 Foward-fitting

A solugao buscada neste método, pode ser encontrada pela analise de uma figura
de mérito, por exemplo minorando o desvio quadratico entre as observacoes e os

modelos propostos.

Métodos com base em derivadas nos parametros para esta otimizagdo, como por
exemplo o Simplez (NELDER; MEAD, 1965) criado para encontrar valores minimos
de uma funcao, nao sao eficientes devido ao elevado niimero de maximos locais que
existem, quando os parametros envolvidos no modelo nao sao variaveis independen-
tes.

Por outro lado, quando o niimero de parametros é muito grande, o possivel espaco
cuja solucao existe pode se tornar muito grande para ser tratado computacional-
mente. Nesses casos, podem ser consideradas buscas aleatérias usando por exemplo
o método de Monte-Carlo com algoritmo do tipo cadeia de Markov para determinar
a melhor solugao assinptética (NEPVEU, 1988).

4.5.2 Algoritmo genético

O método do algoritmo genético, também de busca aleatoéria, tem sido tentado (GIB-
SON; CHARBONNEAU, ) e por vezes mostra- se eficiente e flexivel na otimizacao de
problemas. Esses métodos consideram modelos que representem quantidades obser-
vaveis com poucos pardmetros, associados a medicao do menor x? que represente
melhor o ajuste dos dados. Se os parametros dos modelos observados forem nao line-
ares, pode existir uma degenerescéncia do x? minimo causando um grande aumento

no tempo de processamento.
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Algoritmos genéticos sao algoritmos heuristicos® que usam a ideia de recombina-
gao genética e mutagao (DARWIN, 1859) para produzir populagoes ( ou individuos)
de solugoes para um determinado problema. Esses individuos/populagoes se acasa-
lam uns com os outros para produzir solu¢oes novas isto é, uma nova sequéncia de

geragoes melhores.

Segundo Holland (1975) uma heuristica é um processo gerador de solugdo que for-
nece solucgoes 6timas com uma alta taxa de porcentagem do tempo. No entanto,
¢ importante mencionar que nao existem garantias de que uma heuristica sempre

forneca pelo menos uma 6tima solugao em quase todos problemas.

Portanto, a ideia por tras dos algoritmos genéticos é a sobrevivéncia do individuo
mais apto isto é, essencialmente a evolucao deste individuo. Cada algoritmo genético

tem trés elementos basicos, a destacar:

e (i) deve existir um grupo de solugoes para um determinado problema =

populacao;

e (ii) deve existir uma forma de comparar solugdes entre si e determinar qual

¢ a melhor solugao = teste de aptidao ou funcao de ajuste; e

e (iii) deve existir uma forma de combinar solugdes diferentes de qualquer

populacao para produzir novos resultados = reproducao ou acasalamento.

O aspecto mais importante de qualquer algoritmo genético é o teste de aptidao (ii)
que define o ajuste de uma solugdo ou, que torna uma solugao imprépria (HOLLAND,
1975).

Deve ser considerado também que muitos algoritmos genéticos imitam a natureza
através da introducao de mutagoes em suas populacoes isto é, a introducao de pe-
quenas discrepancias que nao estavam presentes em populagoes originais esperando

no entanto, a producao de uma maior aptidao num espécime meramente por acaso.

Um dos métodos frequentemente usados em Fisica solar é o Pikaia (CHARBONNEAU,
1995). O Pikaia é um método de otimizagao baseado em algoritmo genético. Este
método consiste na maximizac¢ao de um problema considerando uma populacao fixa
num determinado niimero de geragoes. Isto significa que o Pikaia nao se esforca para
otimizar uma populagao até que um determinado critério seja cumprido, mas sim

até que um numero de geragoes seja atingido.

35.f. Relacionado com a ciéncia que se dedica & descoberta dos fatos.
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4.5.3 Banco de dados

Um dos métodos de analise de explosoes solares que também é proposto neste tra-
balho é a criagao de um banco de informacgoes que pode ser usado como metadados
isto é, que consiste em estruturar, localizar e manusear a informacao que descreva
uma determinada explosao observada, acelerando o processo de busca dos parame-
tros do ambiente e da explosao, como por exemplo o campo magnético, a densidade
dos elétrons térmicos e nao-térmicos, o indice espectral de energia dos eléctrons nao
térmicos, as energias de corte maximo e minimo, o angulo de visada, os parametros

geométricos, etc.

Banco de dados é usualmente definido como sendo uma grande cole¢ao de dados (
informagoes) organizados de forma coerente especialmente para pesquisa rapida e
recuperacao (ELSMARI; NAVATHE, 2000). Esses dados sao normalmente organizados
para modelar aspectos da realidade de um determinado grupo, para um determinado

proposito.

Detalhes de como este banco de dados foi criado, incluindo seu funcionamento sao

apresentados mais adiante no Capitulo 5.
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5 BANCO DE MODELOS

Neste capitulo apresentamos de forma sucinta como o banco de modelos foi cons-
truido desde a escolha de seus parametros até a implementagao do critério para busca
de melhores elementos do banco, usando o método de tentativa e erro (" foward-fitting

method") que melhor represente os dados.

O banco de modelos foi construido com cerca de dezessete varidveis (Tabela 4.1) das
quais quinze foram descritas previamente no trabalho de Costa et al. (2013) que sao
as seguintes: nimero de voxeis em cada cubo, coordenadas do lugar da explosao (la-
titude e longitude), azimute (rotagao dos pés do arco em rela¢ao ao equador solar),
lugar da concentracao maxima dos elétrons nao térmicos, densidade do ambiente,
densidade dos elétrons nao térmicos, raio da cintura do arco magnético (raio da cir-
cunferéncia no topo do arco), separagao dos pés do arco magnético, altura do arco
magnético, temperatura, energias de corte minima e maxima, indice espectral de
energia dos elétrons nao térmicos, angulo de passo e campo magnético. Ressaltamos
que neste trabalho foram adicionados mais dois novos parametros geométricos de-
nominados inclinacao e assimetria do arco magnético (veja Figura 4.2), totalizando

dezessete parametros.

Mencionamos também que o niimero de voxeis foi reduzido para 16 x 16 x 16. Esta
redugdo no nimero de voxeis permite um aumento na velocidade de calculo de novos

modelos por um fator 8 em relagdo aos 32 x 32 x 32 anteriores.
5.1 Seleg¢ao de parametros

Enfatizamos que os intervalos de valores em todos os parametros modelados foram
pesquisados na literatura (NAKAJIMA et al., 1994; LEE et al., 2009), mas sofreram
influéncia dos nossos cédlculos devido a modificacdo que pretendemos implementar
na interpretacdo do fendmeno flare a partir deste atual modelo 3D (CUAMBE et al.,
2018) que nao reflete o que ja foi determinado em modelos mais simples (COSTA et
al., 2013).

Por exemplo, o intervalo para o indice espectral de energia dos elétrons nao térmicos
foi extraido da lista de explosoes observados pelo NoRH desde 1992-2014 (NAKA-
JIMA et al., 1994). Neste periodo, selecionamos todas explosoes cujas frequéncias de
pico localizam-se em ~ 9.4 GHz do NoRP. Esta escolha garante que as frequéncias
mais altas sdo efetivamente oticamente finas. Dentro desta amostra calculamos o

indice espectral radio («) usando duas frequéncias combinadas em 17 e 34 GHz que
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Figura 5.1 - Distribui¢do do indice espectral de energia dos elétrons.
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caracterizam a parte oticamente fina do espectro de emissao,

log(Fi7/F:
_ log(F1r/Fa) (5.1)
log(17/34)
No entanto, o indice espectral rddio («) derivado a partir das densidades de fluxos
em 17 e 34 GHz esta diretamente relacionado ao indice espectral de energia dos
elétrons nao térmicos segundo Dulk e Marsh (1982), Dulk (1985),

a =0.908 — 1.22 (5.2)

Entretanto, este indice espectral de energia dos elétrons nao térmicos foi distribuido
por uma funcio gaussiana cuja média e desvio padrao (§ = 2.7, ¢ = 0.8) delimitam o
nosso intervalo para este parametro dentro do banco de dados. A Figura 5.1 mostra

a distribuicao do indice espectral de energia dos electréns.

Por outro lado, a densidade dos elétrons nao térmicos foi inteiramente inferida a
partir de dados observacionais da literatura (GARY, 1985; LEE et al., 1994; LEE et al.,
2009).
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Gary (1985) analisou 9 explosoes solares em micro-ondas cujos fluxos eram maiores
que 500 sfu e deduziu que o nimero total instantaneo de elétrons nao térmicos no
momento do pico méximo de cada evento encontram-se no intervalo 4 x 1033 —1x10%.
Lee et al. (1994) reproduziram quatro espectros em micro-ondas de explosoes da
classe X (classificacio GOES) e deduziram que o intervalo para o nimero total
instantaneo de elétrons nao térmicos encontra- se entre 7 x 103 — 3 x 10%.

Para finalizar, Lee et al. (2009) analisaram estatisticamente cerca de 412 explosoes
observadas pelo NoRH e deduziram que o niimero total instantaneo dos elétrons nao

térmicos no momento do pico de cada evento encontram-se entre ~ 103 — 1042,

A densidade dos elétrons nao térmicos, numa aproximacao grosseira, pode ser de-
duzida empiricamente dividindo o ntimero total de elétrons nao térmicos inferidos
anteriormente (GARY, 1985; LEE et al., 1994; LEE et al., 2009) pelo volume do arco
magnético. Este volume do arco por sua vez, pode ser obtido a partir do tamanho
da fonte observada do NoRH, pela simples rela¢ao (LEE et al., 2009),

Ay

"=,

(5.3)
onde R é a razdo entre a area da fonte (A;) pela drea do feixe (Ap). Para converter

R em A, adotamos o tamanho do feixe com cerca de 10 segundos de arco em 17

GHz.

Assim sendo, alguns dos pardmetros que sao impossiveis de medir diretamente, tais
como: a densidade dos elétrons nao térmicos, o indice espectral de energia dos elé-
trons, o campo magnético nos pés do arco, a inclinagao do arco, a assimetria do arco,
a altura do arco, o raio e a separacao do pés do arco magnético variam de acordo
com os respetivos intervalos mostrados na Tabela 5.1. Importa mencionar que os
limites maximos e minimos de energia de corte, nao sofreram nenhuma alteragao
comparativamente ao modelo da versao anterior (COSTA et al., 2013) mantendo-se
constante no intervalo 10 keV- 100 MeV, bem como a distribui¢ao homogénea do

angulo de passo.

Os intervalos de parametros mostrados na Tabela 5.1 foram dinamicamente escolhi-
dos para refletir o intervalo das densidades de fluxos obtido pela base de dados do
NoRP (NAKAJIMA et al., 1985).

A Figura 5.2 mostra a distribuicao de todos os modelos calculados em funcgao dos
diametros efetivos e densidades de fluxos em quatro frequéncias. O eixo-X ilustra o

didmetro efetivo (calculado a partir da raiz quadrada da area da fonte (1/As) ob-
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Tabela 5.1 - Intervalo de pardmetros no banco de modelos

No. Parametro min max Simbolo Unidade
1 Preenchimento do arco 0.2 2 w -

2 Delta 1. 4.4 ) -

3 Densidade dos elétrons nao térmicos 1 x 10° 1 x 108 Ny cm™3
4 Assimetria -50 50 As %

5 Azimute -90 90 Az ©

6 Raio do apice 0.002 0.02 R_arc RO
7 Separacao dos pés 0.008 0.06 Foot_s R®
8 Altura 0.008 0.06 H arc RO
9 Inclinagao -40 40 In ©

10 Campo magnético 800 3500 B G

tido pela Equacao (5.3)) medidos em segundos de arco, e o eixo-Y a densidade do
fluxo medido em sfu. Estes modelos foram calculados a partir da randomizacao dos
parametros dentro dos intervalos mostrados na Tabela 5.1. As frequéncias usadas
foram, 3.75 GHz (preto), 9.4 GHz (azul escuro), 17 GHz (verde) e 34 GHz (marrom),
respetivamente. Para comparacao e posterior aplicagdo mostramos em asterisco (ver-
melho) os modelos obtidos pelas observagdes do NoRH!. Para completar, em azul
claro estao representados os modelos do banco em 17 GHz convoluidos com o feixe

de 10 segundos de arco.

Nota-se na Figura 5.2 que as densidades de fluxo dos modelos estao superestimados
(veja a diferenga entre pontos azuis claros e os asteriscos vermelhos) em comparagao
com as observacoes, mas cobrem razoavelmente bem toda amostra das explosoes
do NoRH. Importa mencionar que muitos desses modelos foram mantidos no banco
pois refletem razoavelmente bem alguns parametros fisicos observados. Fica evidente
que este banco de dados tem varias combinacoes de pardmetros que nao refletem
as observagoes de explosoes solares em 17 GHz. A discussao dessas combinacoes foi

analisada no Capitulo 7.

Uma das razoes que pode explicar os elevados valores das densidades de fluxo reside
na variacao do volume da fonte no modelo. Esta variacao no volume pode explicar
a geometria (tamanhos das fontes) das explosoes observadas pelo NoRH. Por outro

lado, a combinagdo de parametros em seus maximos para a emissao, leva a fontes

thttp://solar.nro.nao.ac.jp/norh /html/event /
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Figura 5.2 - Representacdo de cada elemento do banco em fung¢do do tamanho e da den-
sidade de fluxo.
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muito emissoras que o Sol nao contempla, mas podem ser eliminados do banco como

modelos improvaveis.

Apesar das observagoes aparentarem tamanhos inferiores a 5 segundos de arco, con-
cluimos que estes dados nao podem ser realisticos devido ao tamanho do feixe em

17 GHz ser ~10 segundos de arco.
5.2 Carateristicas dos parametros implementados no modelo

Sabem-se que as carateristicas da radiagdo girossincrotronica como por exemplo
o espectro e a imagem dependem fortemente de varios fatores. Um desses fatores
é a geometria da fonte (ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA, 1984; KLEIN, 1987;
MELNIKOV et al., 2002; SIMOES; COSTA, 2003; FLEISHMAN; KUZNETSOV, 2010; NITA
et al., 2011a; COSTA et al., 2013).

Mostramos abaixo como a inclinagao e assimetria do arco magnético alteram signi-

ficativamente a forma do espectro tanto na parte oticamente espessa, assim como
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na parte oticamente fina. Estes dois parametros também modificam os mapas de

distribuicao do brilho nas quatro frequéncias analisadas.

Para ambos os casos, tanto para a assimetria, assim como para a inclinacao do
arco magnético, fixamos todos parametros reguladores da emissdo girossincrotro-
nica e variamos randomicamente somente os parametros geométricos de interesse.
Calculamos aleatoriamente cerca de cem modelos em média, e avaliamos a variacao
das densidades de fluxos em 3.75, 9.4, 17 e 34 GHz em funcao de cada um desses
parametros. Como conclusao geral a variagdo de qualquer um desses parametros
altera significativamente a forma do espectro e a distribuicdo de brilho na fonte.
Ressaltamos que essas alteragoes também podem ser causadas devido a efeitos da

transferéncia radiativa.
5.2.1 Assimetria do arco magnético

Na literatura (LI et al., 1997; QIU et al., 2001), a associagdo da emissao mais forte em
HXR geralmente esta localizada no pé cujo campo magnético é mais fraco (KUNDU
et al., 1995). Essa assimetria é comumente interpretada como um efeito da precipi-
tacao dos elétrons nao térmicos em um campo magnético convergente. Isto significa
que o valor maximo do campo magnético no pé mais forte estd associado a uma
maior taxa de convergéncia deste campo, o que resulta em mais elétrons sendo es-
pelhados de volta para a coroa antes que eles cheguem a cromosfera solar(efeito do
espelhamento magnético). O oposto também pode ser considerado verdadeiro, isto
é, para um campo magnético no pé mais fraco, a taxa de convergéncia dos elétrons
nao térmicos é baixa (espelhamento magnético menos eficaz), o que pressupoe que
mais elétrons sdo capazes de alcangar a cromosfera. No entanto, existem intimeras
explosdes que nao se encaixam no cenario descrito anteriormente. Por exemplo, Goff
et al. (2004) estudaram a relagdo entre a assimetria do campo magnético e a in-
tensidade da emissdo em HXR de 32 explosoes solares. Observaram em 11 eventos,
que a emissao mais forte em HXR coincidia com as regioes de campos magnéticos
mais fortes. Portanto, além de existirem explosoes em que a assimetria muda com o
tempo (ALEXANDER; METCALF, 2002; STARKOWSKI; FALEWICZ, 2004), pode-se afir-
mar que nao existe uma clara dependéncia (correlagao) entre a densidade de fluxos

e a assimetria do campo magnético.

Para uma melhor interpretacao quantitativa, avaliamos a variacao das densidades
de fluxo, em funcdao da variacao da assimetria do arco magnético num intervalo
de [-50,50 | porcento do valor méximo do campo magnético nos pés do arco, com

passo de 1 (um) porcento. O resultado pode ser visto na Figura 5.3, em que cada
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Figura 5.3 - Variacao das densidades de fluxo em funcéo da assimetria do arco magnético.
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frequéncia é ilustrada por uma cor especifica. E possivel observar que a densidade do
fluxo varia aleatoriamente independentemente da assimetria do campo magnético,
isto é, a densidade do fluxo é independente da posi¢cao em que a intensidade maxima

do campo magnético nos pés do arco é observada.

A Figura 5.4 mostra a distribuicdo do campo magnético no interior dos pés do arco
ilustrando a simetria (painel & esquerda) e as assimetrias em 30 e -30 porcento nos
painéis central e a direita, respetivamente.

Pode-se concluir no entanto, que a implementacao deste parametro contribui signi-
ficativamente para a melhoria da geometria do modelo. A variacdo deste pardme-
tro pode explicar parte da complexa geometria duma explosao solar observada em

micro-ondas.

Como exemplo desta variacao da assimetria, mostramos trés casos particulares in-
termediarios. Nominalmente, Modelo-1 sem assimetria, isto é, o valor maximo do
campo magnético em moédulo é igual em ambos pés do arco, Modelo-2 (As=30%)
em que o valor maximo do campo magnético em moédulo do pé a esquerda é maior
que o pé da direita e Modelo-3 (As=-30%), em que o valor maximo do campo

magnético em médulo do pé a direita é maior que o pé da esquerda. Os restantes
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Figura 5.4 - Distribuigdo do campo magnético no interior do arco
da assimetria do arco magnético.
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parametros de entrada para o calculo da emissao girossincrotronica sao mostrados
na Tabela 5.2. Lembramos que esses parametros de referéncia do campo magnético
sofrem alteragoes devido a modificacao da assimetria, fazendo com que a distribui-
¢ao do campo magnético no interior do arco seja diferente (veja as diferengas dos
valores do campo magnético no topo dos trés painéis da Figura 5.4 em relagao aos

valores de referéncia mostrados na Tabela 5.2).

A Figura 5.5 mostra a variacao dos mapas de distribuigdo do brilho dos trés modelos
em funcao da variacao da assimetria do arco magnético. A escala de cor indica o
modelo original sem varia¢do na assimetria (As=0) nas quatro frequéncias previa-
mente mencionadas. A cada um dos mapas de distribuicao de brilho esta sobreposto
um contorno a 50 porcento do brilho maximo de cada imagem, sendo que o branco
representa o modelo original sem variagdo na assimetria (Modelo-1), enquanto que
as cores escuras indicam os modelos com variacao na assimetria. O castanho indica
modelo com assimetria de 30 porcento (Modelo-2) e o vermelho indica o modelo cuja
assimetria é igual a -30 porcento (Modelo-3). Nota-se claramente que esses contornos

a b0 porcento do brilho méximo de cada imagem apresentam pequenas diferengas
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Tabela 5.2 - Parametros de entrada para verificagdo da assimetria do arco magnético

Parametros Modelo-1 Modelo-2 Modelo-3

) 3.9 3.9 3.9
w 1.87 1.87 1.87
B (G) 2958 2958 2958
Nuen (em™=3) 109 106 106
N (em™3) 10t 10t 10t
Hye (Ry) 0022 0.022 0.022
Rare (Ro) 0,015 0.015 0.015
Foot, (Ry) 0,024 0.024 0.024
In (deg) 12 12 12
As (%) 0.0 30.0 -30.0

(que nao deveriam existir se este pardmetro nao fosse importante), o que reforca a

sensibilidade da geometria no calculo da emissao em micro-ondas.

Os espectros desses modelos sao mostrados na Figura 5.6. Neles é possivel obser-
var que a forma do espectro varia significativamente, embora os picos maximos se
mantém constante na mesma frequéncia em ambos casos analisados. A parte oti-
camente espessa nesses espectros nao sofre grandes alteragoes, mantendo-se quase
paralela nos trés casos. A forma do espectro nessa regiao oticamente espessa pode
ser interpretada por diversos fatores como por exemplo a auto-absorcao, absor¢ao de
frequéncias menores que a frequéncia do plasma (v < 1;,) ou ainda pelo efeito Razin
(GUIDICE; CASTELLI, 1975). Esta pequena diferenga pode-se atribuir a variagao es-
pacial da fonte causada pela modificagdo da assimetria nos trés casos considerados
(TAKAKURA, 1972; SIMOES; COSTA, 2006).

A parte oticamente fina nos espectros é diferente para os trés casos. Esta regiao
determina a distribuigao das particulas energéticas (DULK, 1985).

No entanto, ¢ comumente utilizado na literatura a injecao de elétrons acelerados em
arcos magnéticos como um feixe de particulas. Uma vez que a parte oticamente fina
do espectro ¢ determinada unicamente pelo campo magnético, indice espectral de
energia dos elétrons e a frequéncia de pico, entendemos que essas diferengas na parte
oticamente fina dos espectros é fortemente influenciada pela alteracao da geometria
(LEE; GARY, 2000; VLASOV et al., 2002; FLEISHMAN; MELNTKOV, 2003), neste caso
concreto pela variagao da assimetria que modifica a distribui¢do do campo magnético
no interior do arco, se for comparado com o modelo simétrico, cuja distribuicao do

campo magnético é igual em cada perna do arco.
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Figura 5.5 - Mapas de distribui¢do do brilho em 3.75, 9.4, 17 e 34 GHz com variacdo na

assimetria.
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A escala de cor indica o modelo-1 sem assimetria. Os contornos sobrepostos nas figuras
estdo a 50 porcento do brilho maximo de cada imagem. Modelo-1 (branco), Modelo-2
(castanho) e Modelo-3 (vermelho)

Fonte: Produg¢ao do autor

Pela Figura 5.5 nota-se que devido a variacao deste parametro, a fonte aumenta se
comparar com o seu tamanho original, fazendo com que a densidade do fluxo no pico

aumente independentemente do sinal da assimetria no arco (STAHLI et al., 1989).
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Figura 5.6 - Espectros dos modelos com variagao na assimetria.
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5.2.2 Inclinagao do arco magnético

Analogamente a Seccao 5.2.1 anterior, avaliamos a variacao das densidades de fluxo
em fungdo da variagdo da inclinagdo do arco magnético num intervalo de [-40,40]

graus com passo de 1 grau.

A Figura 5.7 mostra a distribuicdo do campo magnético (painel a esquerda) e a
distribuigao do dngulo de visada (painel a direita) em fungdo da altura e do com-
primento do arco, respetivamente, com a variacao da inclinagao do arco magnético.
No topo de cada figura, esta indicado os valores das inclinagdes usadas, ilustradas
com as respectivas cores. E importante mencionar que a posicao heliografica das
fontes simuladas sdo mantidas constantes (SO3E19) para evitar efeitos indesejados,
isto é, variamos somente o parametro de interesse. Os parametros de entrada para o

calculo da emissdo em micro-ondas destas simulagoes sdo mostrados na Tabela 5.3.

E possivel observar uma certa dispersao das distribui¢des do campo magnético (pai-
nel a esquerda da Figura 5.7) e com maior énfase na distribui¢ao do angulo de visada
(painel a direita da Figura 5.7). Entendemos que essas dispersdes podem ser expli-
cadas a partir de efeitos da transferéncia radiativa devido a posicao da fonte em

relagao ao observador.
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Tabela 5.3 - Parametros de entrada para verificagdo da inclinagdo do arco magnético

Parametros  Modelo-1 Modelo-2 Modelo-3

5 15 15 15
w 0.57 0.57 0.57
B (G) 2685 2685 2685
Non (em=3) 1.3 x 105 1.3 x 106 1.3 x 106

N (em™3) 7.9 x 10" 7.9 x 10" 7.9 x 10"
Hu. (Ry) 0,021 0,021 0,021
Rue (R) 0,014 0,014 0,014
Foot, (Rs) 0,013 0,013 0,013

In (deg) 0.0 30.0 -30.0

As (%) 34.0 34.0 34.0

Figura 5.7 - Distribuicdo de pardmetros no interior do arco em funcdo da variacdo da
inclinagdo do arco magnético.

©
o

1.04 ‘ ‘ ‘ Inc:—30 ;

©
)

Inc:030 7

©
~

©
)

o
o0

Height (Solar Radius)

*
- * *

0 1000 2000 3000 4000 0 50 100 150 200
Magnetic Field (G) View Angle (degq)

*
3

|
Length from top (normalized)

o

Cada cor nessas distribuigoes ilustra cada valor da inclinagado no arco magnético. No eixo-
X, as distribui¢ées do campo magnético e o dngulo de visada, respetivamente, enquanto
que o eixo-Y a altura do arco (painel a esquerda) e o comprimento do arco a partir do
topo (painel a direita).

Por outro lado, a Figura 5.8 mostra o mapa de distribui¢ao de brilho calculado com
os parametros de entrada mostrados na Tabela 5.3, variando somente a inclinacao
do arco magnético. Neste caso em particular a escala de cor (e o contorno branco)
indica o Modelo-1 sem variacao na inclinacao do arco. Os contornos a 50 porcento
do brilho méximo de cada imagem mostram o Modelo-2 (castanho) cuja inclinagao

é igual a 30 graus, e o Modelo-3 (vermelho) cuja inclinagao igual a -30 graus.

Nota-se claramente que a inclinacao do arco magnético analogamente a assimetria

também altera de certa forma os tamanhos dos contornos de cada imagem. Este
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fato pode ser explicado devido a complexidade da dependéncia deste parametro
no calculo da emissao girossincrotronica, ou ainda de alguns efeitos da transferéncia
radiativa que podem ser influenciados pelo angulo de visada do observador (CUAMBE
et al., 2018).

Os espectros dos trés modelos (veja Figura 5.9) possuem as mesmas carateristicas
(forma do espectro) diferindo somente no deslocamento vertical que é caraterizado
pelo tamanho da area da fonte emissora (STAHLI et al., 1989; BASTTAN et al., 1998). O
tamanho das fontes emissoras em micro-ondas tendem a deslocar os espectros para

cima quando aumentam (Modelo-2), ou para baixo quando diminuem (Modelo-3).
5.3 Funcionamento do banco de modelos

Numa primeira fase, este banco de modelos havia sido concebido somente para busca
de eventos observados pelo NoRH. Mais tarde expandimos para qualquer evento ob-
servado em micro-ondas (cujo principal mecanismo de emissao é o girossincrotronico)
cujas frequéncias podem ser extrapoladas (interpoladas) dentro do nosso intervalo
escolhido, tanto na parte oticamente fina, assim como na parte oticamente espessa

do espectro.

A procura de um modelo no banco que melhor ajuste a observagao é um dos grandes
desafios encontrados pela enorme degenerescéncia de solugoes encontradas. Portanto,
construimos um catalogo com as principais carateristicas dos modelos isto ¢, todos
possiveis parametros envolvidos numa analise de explosoes solares tais como os geo-
métricos (altura, raio, separagao dos pés, inclinac¢ao e assimetria do arco magnético),
densidade dos elétrons nao térmicos, densidade dos elétrons térmicos, energia, indice
espectral de energia dos elétrons, areas das fontes emissoras, densidades de fluxos,
parametros do plasma, incluindo as imagens nas quatro frequéncias previamente es-
colhidas (ver Figura 5.10). Excluimos deste catdlogo toda informagdo armazenada
em cubos de dados, devido a grande quantidade de espago que ocupa para o seu

armazenamento, o que sugere maior tempo de analise de explosoes solares.

A Figura 5.10 mostra um snapshot de todos parametros armazenados no catalogo
de modelos 3D. Esta reducao de parametros no catalogo principalmente na exclusao
dos cubos de dados, permite uma melhor otimizacao do espaco de armazenamento,

e tempo de processamento de andlise de um evento especifico.

Para uma busca eficaz, procura- se neste catalogo o melhor espectro e as melhores
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Figura 5.8 - Mapa de distribuicdo do brilho em 3.75, 9.4, 17 e 34 GHz com variacido na

inclinacgao.
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A escala de cor indica o modelo-1 sem inclinagdo. Os contornos sobrepostos nas figuras
estao a 50% do brilho méximo de cada imagem. Modelo-1 (branco), Modelo-2 (castanho)
e Modelo-3 (vermelho)

Fonte: Produg¢ao do autor

imagens em 17 e 34 GHz, pela minimizacao do chi quadrado,

X2 = Z 021 (TPModi - 1/)0bsi)2 (5-4)

'¢'Obsi

onde Yops € 0 pardmetro observado, ¥g;, ¢ 0 mesmo parametro que o observado

achado no banco de modelos.
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Figura 5.9 - Espectro dos modelos com varia¢ao na inclinagdo do arco.
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Varias tentativas de chegar a um melhor resultado foram testadas. Destacamos neste

trabalho somente as duas principais:

a) A primeira consiste numa busca fina isto é, dividindo o espectro giros-
sincrotronico em trés partes distintas nominalmente: a parte oticamente
espessa, a parte oticamente fina e o pico do espectro. A este mecanismo de

busca chamamos fragmentacdo dos observdveis.

Os parametros ¥ na Equacao 5.4 neste tipo de busca fina é um somato-
rio de varios parametros tais como: indice espectral da parte oticamente
espessa, indice espectral da parte oticamente fina mostrado anteriormente
na Equagao (5.1), o pico do espectro girossincrotronico, e os tamanhos das
fontes em 17 e 34 GHz, respetivamente.

Algumas das Equacoes que descrevem esses parametros foram determina-
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Figura 5.10 - Parametros que podem ser recuperados no catalogo de modelos 3D.
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** Structure <2368d78>, 25 tags,
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PHI FLOAT
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'003
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Arra

Arra

STRING "/ho
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TOUET’

6x16_res10_3.sav',/v

STORE file.

ercosta@venus.das.inpe.br, Thu Oct 27 18:54:54 2016.
ux, x86_64).

oD.

MODELS.

length=4256, data length=4246, refs=1:
16

-0.921478
-11.6794
-4.03214

1.82440
1

0.0167569

0.0398177

0.0191123

15847e+06

00000e+11
00000e+08

y[2]

2.68322
0

2805.27
1

7009301700350

75682e+08

y[16, 16, 4]

y[4]

y[s]

me/jercosta/HDD2/Modelos_2016/nn@16ph-01la-17az-00in

: Producao do autor

log(Fy4/F575)
log(9.4/3.75)
= log(Fy4) — 0.97 - pick
= lOg<F17) —1.23- Othin

a—=¢C

Uthick — Cghin

nestas Equacgoes F; é a densidade de fluxo em sfu, v; é a frequéncia, T, € 0

ponto de encontro no espectro das partes fina e espessa. O indice subscrito

i se refere as frequéncias indicadas nas Equagoes (5.1), (5.5), (5.6) e (5.7).

O calculo do chi quadrado total x2., resulta da soma dos chi quadrados in-

dividuais de cada pardmetro implementando na Equagao (5.4) mencionada

anteriormente,

X7 =X+ X3 + X3 + X5

(5.9)

onde x?. é o valor m{nimo da imagem em 17 GHz, x3, o minimo da imagem

em 34 GHz, x% o valor minimo do espectro, e x;, indica o valor minimo
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de cada um dos 1) pardmetros definidos anteriormente nas Equagoes (5.1),

(5.5) e (5.8), respectivamente.

b) O segundo mecanismo consiste somente na busca simples do melhor es-
pectro e melhores imagens em 17 e 34 GHz, implementando diretamente a
Equacao (5.4).

O catalogo funciona somente se forem introduzidos as quatro densidades de fluxos em
sfu (F,, em que v sao as frequéncias radio em 3.7, 9.4, 17 e 34 GHz), as coordenadas
da regido da explosao (regido ativa), e as imagens em 17 e 34 GHz se estiverem
disponiveis (ver exemplo na Figura 5.11). Se as imagens nao estiverem disponiveis,
o usuario pode inserir informacoes acerca do azimute, que pode ser estimado a partir
de andlises de magnetogramas fotosféricos em conjunto com as imagens em raios-X

e/ou EUV.

A saida desta instrugao do catalogo para ambos casos mencionados anteriormente (a)

e (b), 6 uma sequéncia crescente ordenada do x? dos melhores modelos encontrados.

Como exemplo é mostrado na Figura 5.11 um outro snapshot da linha de comando
em IDL, que ilustra a instrucao para a busca no catalogo e o respectivo resultado da
busca. No lado esquerdo da Figura 5.11 é possivel ver uma sequéncia ordenada de
vinte possibilidades de solugoes e os respectivos parametros. Enquanto que do lado
direito pode-se observar as imagens dessa busca. No topo a esquerda é ilustrado
a imagem simulada em 17 GHz, e a direita os espectros encontrados, sendo que
o asterisco representa o espectro simulado (observado) e as linhas continuas em
diferentes cores representam as diversas solugoes para fins de comparacao. Do mesmo
lado direito e em baixo, observa-se uma sequéncia de doze imagens ordenadas pelo

melhor y? ( da esquerda para direita).
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Importa mencionar que caso as frequéncias observadas do NoRP usadas no calculo
dos modelos nao estiverem disponiveis, ainda assim ¢é possivel utilizar o banco de
dados (catdlogo) desde que exista um nimero suficiente de observagdes que permitam

interpolar espectralmente as densidades de fluxo nas quatro frequéncias utilizadas.

O procedimento pode ser; a supor uma variagdo espectral em lei de poténcia nos

regimes oticamente fino e espesso e usar a relagdo a partir do indice espectral,

o = log(5i+1/5i>

B log(Viy1/vi) (5.10)

onde S; é o fluxo numa determinada frequéncia observada em micro-ondas (i =

1,2,3,4...) e v a respectiva frequéncia.

No entanto, conhecendo o valor deste av que corresponde a inclinacao do espectro
pode-se determinar o fluxo de uma frequéncia intermediéria (desconhecida), a partir
da lei de poténcia,

S(v) ~v (5.11)

Dado que a Equagao (5.11) é uma relagao de proporcionalidade (K), pode-se deter-

minar a constante de proporcionalidade pela razao,

(5.12)

onde S, é o fluxo conhecido em determinada frequéncia, e a é determinado pela
Equagao (5.10).
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6 SIMULACOES E RESULTADOS

Neste capitulo apresentamos resultados dos critérios implementados no Capitulo 5
para busca de melhores solugoes das simulagoes implementadas. Investigamos es-
tatisticamente o intervalo de validade de alguns paradmetros que nao podem ser

observados diretamente.
6.1 Simulagoes de explosoes solares em micro-ondas

Para testar a funcionalidade deste banco de dados, simulamos a busca de um modelo
retirando-o aleatoriamente do banco e em seguida, buscamos a solugao mais proxima
dentro do banco ou seja, buscamos o modelo no banco que teve maior aproximagao
nos pardmetros comparados (ver Tabela 5.1). A ideia inicial é comparar os mapas
de distribuicao de brilho e espectros com todos outros elementos do banco para
procurar a melhor correspondéncia e comparar os dois conjuntos de parametros.
Para determinar estatisticamente a qualidade da busca, este processo foi repetido

cerca de mil vezes.

Estas simulagoes foram criadas com intuito de verificar a eficiéncia dos mecanismos
de busca baseado em metadados, bem como testar o nivel de acerto dos parame-
tros mais importantes nas explosoes solares em micro-ondas (por exemplo: indice

espectral, campo magnético e densidade de elétrons nao térmicos).

Importa mencionar que a busca baseada num estimador de minimos quadrados
cldssico (x?) é simples, e tem justificacdo teérica. No entanto, os resultados que ela
produz sao muitas vezes pouco conclusivos quando as combinagoes de pardmetros
levam a resultados muito parecidos em termos do x?, comumente conhecido como

degenerescéncia de solucoes.

Para ambos mecanismos de busca previamente mencionados, buscamos no banco de
dados as melhores solugoes para as simulacdes implementadas, fornecendo somente
como parametros de entradas, a posicao heliografica (coordenada da explosdo), as
imagens em 17 e 34 GHz e as densidades de fluxos nas frequéncias 3.75, 9.4, 17 e 34
GHz.

6.1.1 Resultado da fragmentacao dos parametros observaveis

Para a minimizagao de parametros, normalizamos a busca de cada um desses pa-
rametros pela diferenca do intervalo de valores maximos e minimos encontrados no

banco de modelos. Este intervalo é mostrado nas colunas 3 e 4 da Tabela 5.1, que
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além da verificacao da aproximacao entre os parametros da simulagao e do resultado,
representa também uma pequena amostra dos limites inferiores e superiores utili-
zados para escolha desses parametros considerados. E importante mencionar que o
"resultado” aqui, refere-se ao modelo do banco que melhor se aproxima da simu-
lacao implementada. Esta aproximacao é medida pelo parametro de proximidade

denominado erro total ”¢” definido como,

0| Pard™ — Parfies|
¢=2( | Parmer — Parmm|)
1 7

=1

(6.1)

Assim, o erro total ¢ é a soma das diferencas em valor absoluto dos dez parametros
previamente escolhidos para verificagao da solugao. Esses parametros sao ponderados
pela diferenca dos valores méaximos e minimos do respetivo intervalo. E importante
referir que escolhemos apenas dez parametros que nao podem ser obtidos direta-
mente das observagoes. Mencionamos também que se os parametros forem medidos
em unidades de dngulos, o denominador de Equacao (6.1) é ponderado por 90 graus
ao invés das diferencas dos limites maximos e minimos para melhor refletir os erros

devido ao desalinhamento.

Na Equacdo (6.1), Par?™ define cada um dos dez pardmetros da simulagdo. Esses
Res

pardametros sao mostrados na segunda coluna da Tabela 5.1, Par;** é o mesmo que

o anterior para o resultado, o indice i=1,2...,10.

Cerca de 56 porcento da amostra selecionada, apresentaram resultados satisfatérios,
isto é, mais de 50 porcento dos pardmetros de cada simulagdo (numa simulagao
com 10 parametros comparados, cerca de oito destes pardmetros sao recuperados)
sao bem reproduzidos e os restantes possuem erros abaixo de 10 porcento. O pico
maximo da distribuicdo do erro total ( encontra-se em cerca de ~ 1.2, como é

mostrado na Figura 6.1.

A Figura 6.1 mostra a distribui¢do do valor absoluto do erro total (|(]) calculado
pela soma de todos os dez parametros (Equagao 6.1). O eixo-X indica a proximidade
do resultado em relacao a simulacao implementada, o eixo-Y indica a frequéncia
estatistica em porcentagem. Zero no eixo-X significa que a simulacao é fielmente

reproduzida.

Apuramos estatisticamente (apesar de nao mostrarmos aqui a distribui¢ao individual
dos erros) que o pico da distribuigao de cada pardmetro individual ndo excede os 20

porcento de erro, salvo o caso da distribuicao da assimetria do campo no interior do
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Figura 6.1 - Distribuicao do erro total (.

o
I
|

Frequency

O eixo-X indica a aproximacao ao melhor resultado das simulac¢bes, enquanto o eixo-Y
indica a frequéncia estatistica em porcentagem

Fonte: Producao do autor

arco magnético que é mais espalhada, sugerindo maior probabilidade de erros.

Analisamos no entanto, o comportamento de trés casos particulares que melhor des-
crevem o acerto das simulagoes, e que melhor se enquadram nos limites apresentados
a partir do pico da distribui¢do do valor absoluto do erro total (|¢|) mostrado na
Figura 6.1 :

e (1) Simulagoes com erro total abaixo do pico da distribuicao (|¢| < 1.2),

e (2) Simulagoes com erro total no pico da distribuigao (|¢| ~ 1.2) e,

e (3) Simulagoes com erro total acima do pico da distribuigao (|| > 1.2 ).

6.1.1.1 Simulagdes com erro total |(| < 1.2

A Figura 6.2 mostra um caso particular escolhido aleatoriamente de simulagoes cujo
valor absoluto do erro total |(| encontra-se abaixo do valor do pico de distribuigao
considerado (ver Fig.6.1). No painel a esquerda estd mostrado a imagem da simula-

¢ao em 17 GHz (SIMULATION) em escala cinza, no centro a imagem do resultado
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(SOLUTION) e o painel a direita os espectros (SPECTRUM). Em asteriscos o espec-
tro da simulagdo implementada e linha continua o espectro do resultado. Em cada
uma das imagens estao sobrepostos os contornos em 10, 30, 50, 70 e 90 porcento
do seu brilho maximo para melhor comparagao. Os respectivos parametros (1-10)
da imagem e do resultado sao mostrados na Tabela 6.1. As primeiras duas colu-
nas mostram o numero e os parametros usados no calculo das imagens. A terceira
e quarta colunas mostram os valores dos parametros da simulacao e do resultado,
respectivamente. Por fim a tltima coluna mostra o erro total obtido utilizando a
Equacao (6.1).

Tabela 6.1 - Comparagao de parametros cujo |¢| < 1,2.

No. Parameter Simulation Solution FError

1w 0.300 0.300  0.000
2 5 1.348 1.608  0.076
3 As -0.050 0.000  0.050
4 Nun 8.7¢4+06  7.9e+06 0.007
5 Az 15.00 1500 0.000
6 R 0.010 0.010  0.000
7 F, 0.020 0030  0.192
8 H 0.040 0.040  0.000
9 In 0.000 0.000  0.000
10 B 1336.9 1610.3  0.101

C 0.427
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Nota-se claramente que apesar do erro total |(| ~ 0.43, as imagens diferem entre
si. Esta diferenca pode ser interpretada em termos da geometria da fonte, princi-
palmente a separagao dos pés do arco magnético (Fs) que apresenta cerca de 19
porcento de erro individual, e também na distribuicao do brilho das imagens. Esta
diferenca nas imagens torna evidente a complexidade da geometria de uma fonte nao
homogénea no célculo da emissao girossincrotronica, em que uma ligeira diferenca
em qualquer um dos parametros geométricos reguladores da emissao girossincrotro-
nica modifica de certa forma tanto a imagem, assim como os espectros (STAHLI et
al., 1989).

O campo magnético nos pés do arco (B) e o indice espectral de energia dos elétrons
(6) possuem erros (igual ou abaixo) de < 10 porcento que sao considerados aceitaveis

para este tipo de analise.
6.1.1.2 Simulagées com erro total |(| ~ 1.2

A Figura 6.3 mostra o caso de simulag¢oes cujo valor absoluto do erro total [(]
encontra-se no pico da distribuicao mostrada na Figura 6.1. Os respectivos parame-

tros das imagens sao mostrados na Tabela 6.2.

Nesta Figura 6.3 tanto a imagem da simulacdo assim como o resultado tém os
mesmos contornos apresentados anteriormente (10, 30, 50, 70 e 90 porcento do seu
brilho méximo). Similarmente a andlise anterior (Secgao 6.1.1.1) alguns pardmetros

da geometria destas imagens também diferem entre si. A atencao particular é dada
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nos numeros 3, 5, 6 e 7 dos parametros mostrados na Tabela 6.2, cujos erros sao

maiores que 10 porcento.

Neste caso em particular a assimetria desempenha um papel importante, dado que
contribui majoritariamente para o cdlculo do valor absoluto do [(|. A assimetria
contribui com cerca de 50 porcento no erro global. Observa-se no entanto, que apesar
da intensidade do campo magnético contribuir com erro baixo (~ 9.4 porcento),
verifica-se que na simulacao a intensidade do campo magnético nos pés é igual
(Besquerda = Buireita), 0 que sugere uma simetria (As = 0), enquanto que o melhor
resultado concentra maior intensidade do campo magnético no pé mais a esquerda
(As = 0.5). A alteracdo deste pardmetro pode produzir essa enorme variagdo na
geometria da fonte, bem como alterar significativamente a parte oticamente fina no

espectro como foi discutido anteriormente na Seccao 5.2.1.
6.1.1.3 Simulag¢des com erro total |(| > 1.2

A Figura 6.4 mostra o caso de simulagoes cujo valor absoluto do erro total ||
encontra-se acima do pico da distribuicao mostrada na Figura 6.1. Os respectivos

parametros das imagens sao mostrados na Tabela 6.3.

Este ¢ um tipico caso considerado nao favoravel nesta andlise, pois cerca de 60
porcento dos parametros apresentam erros acima dos 10 porcento. Apesar desta
rejeicao pode-se observar que os espectros quase se ajustam (veja Figura 6.4). Este
ajuste dos espectros é uma forte indicacdo que a comparagao dos espectros numa
andalise de explosoes solares em micro-ondas pode conduzir a uma degenerescéncia

de solugdes que culminem em falsas conclusoes.

Tabela 6.2 - Comparagao de parametros cujo |¢| ~ 1,2

No. Parameter Simulation Solution FError

1w 1.900 1.900  0.000
2 5 1.850 2.169  0.093
3 As 0.000 0.500  0.500
4 Num 1.5e+06  6.3e+06 0.050
5 Az 0.000 15.00  0.166
6 R 0.008 0010  0.111
7 F, 0.040 0.050  0.192
8 H 0.020 0.020  0.000
9 In -20.00 20.00  0.000
10 B 1438.5 1693.4  0.094

C 1.207
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Tabela 6.3 - Comparagao de pardmetros cujo || > 1,2

No. Parameter Simulation Solution Error

1w 0.300 0.300  0.00
2 4 2.687 2.821  0.039
3 As 0.150 0.500  0.650
4 Num 3.5e+06  1.5e+07 0.117
5 Az 0.000 1500 0.166
6 R 0.008 0.010  0.111
7 L, 0.040 0.030  0.192
8§ H 0.040 0.030  0.192
9 In -40.0 ~40.00  0.000
10 B 1711.3 1544.1  0.061

C 1.530

Observando os parametros mostrados na Tabela 6.3 verifica-se que somente a incli-
nacao (In) e o local da concentragdo méaxima dos elétrons nao térmicos (w) coincidem
perfeitamente. Além disso, o indice espectral de energia dos elétrons nao térmicos (9)
e 0 campo magnético nos pés do arco (B) apresentam erros abaixo de 10 porcento.
Por outro lado, a soma de todos estes parametros faz com que o valor absoluto do
erro total (|¢| ~ 1.53) ultrapasse o valor do pico da distribui¢do mostrado na Fi-
gura 6.1 que é considerado inaceitavel levando em consideragao os critérios adotados

nestas analises.
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6.1.2 Discussao dos resultados

Estas simulacoes foram criadas com o mesmo principio usado na construgao do banco
de modelos, isto é, considerando a emissao produzida por elétrons espiralando em

torno das linhas do campo magnético de um dipolo.

O método de busca fina implementado na Sec¢do 6.1.1 visa restringir ao maximo
a degenerescéncia de solugoes comparando diferentes partes do espectro observado
isto é, a parte oticamente fina, a parte espessa e o pico do espectro, bem como as
imagens em 17 e 34 GHz. Essa restricao melhora significativamente a busca por

melhores espectros, mas sem qualquer restricao na busca por imagens.

Verifica-se nas Figuras 6.2, 6.3 e 6.4 que apesar dos espectros e as imagens das simu-
lagoes e dos respectivos resultados coincidirem razoavelmente bem (principalmente
nos espectros devido ao mecanismo adotado), elas podem apresentar diferencas sig-
nificativas em termos dos seus parametros individuais mostrados nas Tabelas 6.1,
6.2 e 6.3. Estas diferencas nos parametros podem ser atribuidas ao elevado niimero
de variaveis no célculo da emissao girossincrotronica no meio nao homogéneo, bem

como alguns efeitos geométricos da transferéncia radiativa.

Verifica-se, portanto na Figura 6.2 uma boa concordancia em termos de todos os
pardmetros ( Tabela 6.1), cuja similaridade é alta, e o erro total baixo na ordem
de |¢] ~ 0.43, o resultado (SOLUTION) difere ligeiramente. Isto significa que, em
dez parametros analisados e comparados, cinco sao idénticos e quatro apresentam
erros inferiores a < 10 porcento. Esta ligeira diferenca deve-se exclusivamente a um
pardmetro da geometria (separagao dos pés do arco magnético com ~ 19 porcento
de erro individual ). Esta conclusdo da sensibilidade da geometria de uma fonte
nao homogénea para caraterizagdo da emissao em micro-ondas ja foi estudada em
outros trabalhos (SIMOES; COSTA, 2010; FLEISHMAN; KUZNETSOV, 2010; COSTA et
al., 2013).

Por outro lado, a Figura 6.4 cujos parametros sao mostrados na Tabela 6.3 mostra
claramente que esta simulacao nao foi satisfatoriamente reproduzida pelos critérios
adotados nesta andalise, que valida somente resultados abaixo do pico da distribuicao
estatistica (¢ < 1.2). Existem consideraveis diferengas em quase todos parametros
geométricos considerados: raio do arco (11%), separacao dos pés (19%), assimetria
(65%) e altura do arco magnético (19%). Além da geometria, a densidade dos elétrons

nao térmicos contribui com erro de cerca de 12 porcento.
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Concluindo pode-se dizer que em dez possiveis acertos somente 40 porcento foram
reproduzidos satisfatoriamente, o que nao pode ser considerado bom resultado de-
vido a baixa taxa de acerto. Em média, consideramos neste tipo de busca fina como
bom resultado acertos com mais de cinco parametros com erros menores do que 10

porcento dentre os dez parametros considerados.
6.1.3 Resultado da busca simples

Na tentativa de encontrar um método mais eficaz de busca por melhores modelos
que representem as observagoes adotamos um caso mais simples. Neste caso a busca
é feita somente com as imagens em 17 e 34 GHz, as quatro densidades de fluxos e a

posicao heliografica.

Como resultado, verificamos que a degenerescéncia de solugoes é ainda maior com-
parativamente ao método de busca anterior (Secgao 6.1.1), como é esperado. No
entanto, similarmente ao procedimento adotado na Seccao 6.1.1 para comparagao

de resultados, definimos o erro total ¢ na forma,

B |Pari5im — ParMed|

Sim
Par;

Gi (6.2)

Esta Equagao (6.2) difere da anterior Equacao (6.1) somente no denominador. Isto
é, ao invés de dividir o numerador pela diferenca dos valores maximos e minimos de
cada intervalo, divide-se apenas pelo valor real da simulagao. Também neste caso,
todos parametros medidos em unidades de dngulos ( azimute e inclinagdo do arco
magnético) sao ponderados por 90 graus, e os restantes pelos valores das simulagoes

(Par?™) como mencionado acima.

Portanto, para decidir qual das soluc¢oes representa melhor o resultado, escolhemos

dois métodos distintos:
e (i) Escolhemos o primeiro resultado da busca, cujo x? é o minimo encon-
trado.

e (ii) Calculamos a média ponderada dos cem primeiros resultados da busca
(PariMOd) ordenados pelo x? crescente. Neste caso, a funcao peso no calculo

da média ponderada é 1/x?.

A Figura 6.5 mostra a distribuigdo do erro relativo de cada um dos parametros
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Em cada painel, o eixo-X representa o erro em cada pardmetro em porcentagem, eixo-Y
é a frequéncia estatistica. Os erros do x? minimo (i) é apresentado pela cor verde,
enquanto o preto representa a média ponderada (ii). Os niimeros no topo a direita sao as
porcentagens dos elementos cujos erros sdo < 20 porcento.

Fonte: Produg¢ao do autor
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usados no calculo do erro total a partir da Equacao (6.2). O eixo-X representa o
erro em cada pardmetro em porcentagem, o eixo-Y é a frequéncia estatistica (em
porcentagem). Os erros do x? minimo (i) sdo apresentados pela cor verde, enquanto
o preto representa os erros calculados pela média ponderada (ii). Em cada painel
da Figura 6.5 estao representados no topo e a direita as porcentagens de elementos

cujos erros sao < 20 porcento.

Apesar dos dois métodos (i e ii) apresentarem distribuigoes de erros relativos simila-
res, constatamos que pode ocorrer que o primeiro modelo do banco apresente melhor
solucao. No entanto, na maioria dos casos analisados verificamos que em termos de
pardmetros esta solugio (xZ,) pode apresentar diferengas enormes se comparar-
mos com as solugoes subsequentes (XiQ:L?,--) num intervalo de solucoes préximas da

simulagao implementada, o que sugere uma degenerescéncia de solugoes.

Portanto, para contornar este efeito adotamos a média ponderada dos cem melhores
resultados. Assim, consideramos validas todas as solugbes cujos erros médios de
cada um dos parametros encontrem-se abaixo de 20 porcento. Isto significa que o
resultado de uma dada simulacao pode ser encontrado com um erro médio de cerca

de 20 porcento em todos os dez parametros comparados.
6.1.3.1 Simulacdo cuja solugio é o menor >

Tabela 6.4 mostra um exemplo representativo da situacao descrita acima (i) em
que a escolha do melhor resultado baseia-se no menor y2. Os pardmetros para o
calculo do modelo foram randomicamente selecionados da amostra de cerca de mil

simulagoes retiradas do banco de modelos.

Nesta Tabela 6.4 os nimeros em negrito representam os parametros utilizados na
simulac¢ao. Os niimeros de 1-4 na primeira coluna da simula¢do A indicam os mesmos
parametros dos primeiros quatro resultados do banco, ordenados pelo x? crescente.
Os niimeros 1-10 na primeira linha ilustram os respetivos parametros comparados, e o
nimero 11 o x2. Para comparacao acrescentamos na tltima linha a média ponderada

dos cem primeiros resultados do banco para cada um dos parametros usados.

As Figuras 6.6-6.9 mostram as imagens e os espectros dos quatro primeiros resul-
tados obtidos no banco de modelos ordenados pelo x? crescente da simulacio A
mencionada na Tabela 6.4. Em cada imagem estao sobrepostos os contornos em 30
e 50 porcento do brilho méximo de cada imagem. Os pardmetros para o calculo

de cada imagem podem ser vistos na Tabela 6.4 (1-4 de acordo com a sequéncia
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Tabela 6.4 - Parametros da simulacdo A e as respetivas solucdes ordenadas pelo x2.

Parameter w ) Niutn(log)  As Az

(1) (2) (3) (4) (5)
A 1.37730 2.42539 6.38534 16.5031 75.6650
1 1.12157 2.14750 6.38453 -13.0776  74.2153
2 1.55427 4.07621 7.98785 -44.4395  71.9480
3 0.261389 3.86377 7.92693 47.7276  73.9229
4 0.735435 2.99990 6.32246 -38.7356  77.7328
Média 1.04766 2.44599 6.51370 -11.6934  74.7544
RArc Fsep HArc In B X2

(6) (7) (8) (9) (10) (11)

0.0125987 0.0241344 0.0502481 36.3673 1505.44 -

0.00908336  0.0211555  0.0454603  26.2882 1084.96  34.2
0.0167552 0.0356139  0.0344781  -3.63393 161049  35.1
0.0155357 0.0318049  0.0349373 16.0901 174549 422
0.0118049 0.0301428  0.0465737  -8.78041  2380.58  42.7

0.0100789 0.0247609  0.0446416 18.2583 1450.04 -

das figuras, respectivamente). Lembramos que o ajuste do espectro, assim como da
imagem devem ocorrer somente quando a maioria dos pardmetros coincidirem ou

apresentarem menor variacao de erros, isto €, erros na ordem de < 10 porcento.

Como se pode ver na Tabela 6.4 onde apresentamos todos os parametros para com-
paragao da simulacao e do resultado, este ajuste nao acontece. Apesar dos pequenos
erros observados em cada um dos pardmetros (ver Tabela 6.5), tanto as imagens,
assim como os espectros apresentam ligeiras diferencas. Entendemos que estas di-
ferengas nas imagens, assim como nos espectros é uma clara manifestacdo da de-
generescéncia de solugoes devido ao elevado niimero de parametros envolvidos (por
exemplo: §, B, Ny, 0, etc) no calculo da emissao girossincrotronica, incluindo os efei-

tos da transferéncia radiativa como mencionado anteriormente.

Nestes quatro exemplos apresentados (Figuras 6.6-6.9), é possivel observar que os
parametros considerados mais importantes na andlise de uma explosao solar em

micro-ondas tais como: o campo magnético, a densidade dos elétrons nao-térmicos
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O painel a esquerda mostra a simulagdo, o painel central o resultado do banco com o
menor x2. O painel a direita mostra os espectros. Em asterisco a simulacdo e a linha
continua o espectro do resultado do banco.

Fonte: Produgao do autor

e o indice espectral de energia dos elétrons apresentam grandes variacoes. Estas
variagoes podem ser explicadas por um lado, pelo tamanho da fonte (veja Colunas
6, 7 e 8 da Tabela 6.4 que se refere a cintura do arco, separacao dos pés e altura do
arco magnético, que contribuem para o volume da fonte) que afeta o espectro e a

imagem, como foi sugerido no trabalho de Stahli et al. (1989).

Esta indecisao de qual dos modelos (1-4 na Tabela 6.4) melhor representa a simulagao
¢ uma das razoes que nos leva a preferir a média ponderada como melhor método

de andlise, sendo este considerado mais robusto (CUAMBE et al., 2018).

Uma analise mais detalhada destes quatro exemplos mencionados anteriormente
nas Figuras 6.6-6.9, mostra por outro lado, que embora as imagens e os espectros
nao coincidam perfeitamente, os erros encontrados na maioria dos seus parametros
comparados (isto é, 6 pardmetros num total de 10, ~ 60%) encontram-se abaixo de
20 porcento o que reflete a anélise estatistica apresentada na Figura 6.5 (CUAMBE et
al., 2018), que ilustra claramente que em 10 pardmetros comparados, 8 apresentam

acertos acima de 60 porcento para ambos casos considerados.

No entanto, comparando os erros médios obtidos na simulagao A, assumindo que o
primeiro resultado do banco (Figura 6.6) melhor reproduz a simulagao, obtém-se em

média cerca de 15,3 porcento, enquanto o erro médio calculado pela média ponderada
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O painel a esquerda mostra a simulacdo, o painel central o resultado do banco com
x? subsequente da Figura 6.6. O painel a direita mostra os espectros. Em asterisco a
simulacdo e a linha continua o espectro do resultado do banco.

Fonte: Produgao do autor

é cerca de 13,5 porcento. Os erros relativos de cada um dos parametros, tanto do
primeiro resultado do banco, assim como da média ponderada sao mostrados na
Tabela 6.5.

6.1.3.2 Simulagoes cujas solugoes sao as médias ponderadas

Mostramos também na Tabela 6.6, dois exemplos de solucoes das simulacoes B
e C, em que partindo dos seu pardmetros originais (negrito) calculamos a média

ponderada dos cem melhores resultados.

A Figura 6.11 mostra, no topo as imagens em quatro frequéncias (3.75, 9.4, 17 e
34 GHz) da simulagdo B calculadas com os pardmetros em negrito mostrados na
Tabela 6.6. Abaixo estdo mostradas as imagens nas mesmas frequéncias, calculadas

a partir da média ponderada dos respectivos parametros.

Observa-se no entanto, que em baixas frequéncias (3.75 e 9.4 GHz) essas imagens sao
quase idénticas aos olhos do observador, enquanto nas frequéncias mais altas ( 17 e 34
GHz), apresentam ligeiras diferencas nas distribuigoes do brilho, principalmente em
17 GHz em que o resultado sugere maior emissao nos pés, enquanto que a simulacao

sugere uma distribuicdo homogénea.
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O painel a esquerda mostra a simulacdo, o painel central o resultado do banco com
x? subsequente da Figura 6.7. O painel a direita mostra os espectros. Em asterisco a
simulacdo e a linha continua o espectro do resultado do banco.

Fonte: Produgao do autor

Estas diferencas acentuadas em altas frequéncias podem ser vistas mais claramente
nos espectros mostrados na Fig. 6.10. Nestes espectros, os asteriscos indicam as den-
sidades de fluxos da simulagao, enquanto a linha continua é o espectro calculado da
média ponderada. Apesar da aproximacao da média ponderada dos pardmetros ser
mais adequado para representar a solucao, nem sempre os resultados mostram-se
satisfatorios. Como foi mencionado anteriormente o calculo da emissao girossincro-
tronica depende fortemente de varios fatores, fazendo com que uma ligeira diferenca

num dos parametros altere significativamente as imagens e os espectros calculados.

Fica claro que independente da alternativa que escolhemos para buscar uma solucao
dentro do banco de modelos nao existe um nimero suficiente de modelos para que
uma solugao bem préxima esteja presente. Isso é um fato, pois considerando-se dez
pardmetros com uma variacdo destes em cerca de 103 possiveis valores o resultado

ideal seria um banco com cerca de 10%° elementos.

Portanto, uma possivel solucao nestes casos é utilizar a busca no banco como uma
solugao inicial e recorrer a outros métodos que ajudem a calcular novos modelos
refinando a busca. Assim, implementamos a busca do ajuste de espectro e imagens
com base no algoritmo genético (discutido no Capitulo 4.5). Com esta ferramenta

adicional, é possivel gerar uma populagdo de individuos a partir da busca efetuada
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O painel a esquerda mostra a simulacdo, o painel central o resultado do banco com
x? subsequente da Figura 6.8. O painel a direita mostra os espectros. Em asterisco a
simulacdo e a linha continua o espectro do resultado do banco.

Fonte: Produgao do autor

no banco de modelos.

Mostraremos mais adiante no Capitulo 7 uma aplicacdo conjunta efetuada a uma
observagao, implementando o método de busca simples (ii) ajustada com o algoritmo

genético (pikaia).
6.1.4 Discussao dos resultados

Consideramos que os resultados obtidos na presente Sec¢ao 6.1.3 representam uma
melhoria na analise de explosoes solares em micro-ondas em termos do tempo de

processamento e ajuste de parametros.

No entanto, o resultado estatistico mostrado na Figura 6.5 representa uma melhoria
do atual método de busca simples em relagio ao método testado na Seccao 6.1.1.
Mencionamos também, que o atual banco de dados representa uma melhoria em
relagdo a primeira versao do banco apresentada por Costa et al. (2013). Apesar
deste anterior banco reproduzir estatisticamente cerca de 60 porcento dos espectros
do NoRH, nenhuma anélise foi feita em relagao aos ajustes das imagens. Foi mostrado

na Seccao 6.1.1 que somente o ajuste dos espectros pode conduzir a falsas conclusoes.

Pela analise da distribuicao de erros relativos dos parametros selecionados na amos-
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Tabela 6.5 - Erros relativos dos pardmetros da simulagdo A

Parameter w 0 Nuen(log) As Az

(1) (2) (3) (4) ()
A 1.37730 2.42539 6.38534 16.5031 75.6650
1 1.12157 2.14750 6.38453 -13.0776  74.2153
Erro 18.6% 11.4% 0.0% 32.8% 1.6%
Média 1.04766 2.44599 6.51370 -11.6934  74.7544
Erro 23.9% 0.8% 2.0% 20.7% 1.2%
Parameter Ra.c Fyep Have In B

(6) (7) (8) (9) (10)
A 0.0125987 0.0241344 0.0502481 36.3673 1505.44
1 0.00908336 0.0211555  0.0454603  26.2882  1084.96
Erro 27.9% 12.3% 9.5% 11.1% 27.9%
Média 0.0100789  0.0247609  0.0446416  18.2583  1450.04
Erro 20% 2.6% 11.1% 49.7% 3.7%

tra de cerca de mil simulagoes efetuadas (Figura 6.5), observa-se que a grande maio-
ria desses pardmetros apresenta erros relativos inferiores a 20 porcento com excegao

do raio de apice e campo magnético que se estende para cerca de 50 porcento.

A simulagdo A apresentada na Secgao 6.1.3.1 mostra um exemplo tipico de degene-
rescéncia de solucoes, cujos x? apresentam valores muito préximos, tornando dificil
a escolha do melhor resultado. Por exemplo os parametros da simulagao A sugerem
uma distribuigdo homogénea dos elétrons nao térmicos (w ~ 1.38), enquanto que
as solugoes apresentam seguintes distribuigdes: 1-homogénea (w ~ 1.12), 2-looptop
(w ~ 1.55), 3—footpoint (w ~ 0.26) e 4-homogénea (w ~ 0.74), respetivamente (ver
Tabela 6.4).

Considerando portanto, modelos 1 e 4 como melhores resultados, cuja concentragao
dos elétrons é similar em termos do intervalo considerado para este tipo de distri-
buicao, verifica-se que o indice espectral de energia dos elétrons e campo magnético
variam bastante. Esta variacao nos parametros de cada uma das possiveis solucoes

¢ um forte indicio que a escolha de um tnico modelo no banco pode conduzir a
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Tabela 6.6 - Parametros das simulagoes e as respetiva solugdes usando a média ponderada.

Parameter w 0 Nytn(log) As Az

(1) (2) (3) (4) (5)
B 0.457685 1.79625 7.19426 -13.1240 -64.3377
Média 1.13904 2.26227 7.14912 -0.656433 -70.1029
Erro (%) 148.8 25.9 0.6 94.9 8.9

Rare Fsep Have In B

(6) (7) (8) 9) (10)
B 0.00675105 0.0365211 0.0286779 -16.8787 1601.53
Média 0.0118904 0.0356033 0.0349081 0.0682524 2102.58
Erro (%) 76.1 2.5 21.7 100.4 31.2
Parameter w 0 Nutn(log) As Az

(1) (2) (3) (4) (5)
C 0.625448 2.15660 7.83629 -13.4257 -45.6930
Média 1.04260 2.06906 7.07378 -6.98112 -40.5153
Erro (%) 66.6 4.0 9.7 48.0 11.3

RArc Fsep HArc In B

(6) (7) (8) (9) (10)
C 0.0126588 0.0489333 0.0301419 33.7166 1432.49
Média 0.0133219 0.0383628 0.0408576 1.18692 2076.60
Erro (%) 5.2 21.6 35.5 96.4 44.9

conclusoes erroneas. Para contornar estes resultados indesejados adotou-se a média

ponderada como melhor método de analise, sendo este mais robusto.

Observando a Tabela 6.5 verifica-se no geral que os parametros calculados a partir
dos erros da média ponderada apresentam melhor porcentagem de acerto (cerca de
60% em 10 parametros), cujo erro médio é cerca de 13.5 porcento comparativamente
ao primeiro elemento do banco (15.3%). Este é um forte indicio que o uso da média

ponderada dos cem melhores modelos do banco como método de analise dos para-
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Figura 6.10 - Espectros da simulagao B.
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Em asterisco indica o espectro da simulagdo B, cujos pardmetros sdo mostrados na Tabela
6.6, e a linha continua o ajuste calculado a partir da média ponderada.

Fonte: Producao do autor

metros de uma explosdo solar é mais eficiente e robusto (CUAMBE et al., 2018), se

comparado com um tnico elemento do banco baseado no menor y?2.

E importante mencionar que tanto a imagem, assim como o espectro ficam aos
olhos do observador claramente diferentes e isso pode ou nao significar uma grande

diferenga quanto aos parametros verdadeiros da explosao solar.

Devemos lembrar com seguranca que o uso de informacgoes conhecidas para a busca
de modelos no banco de dados é fundamental para o refinamento de solugoes. Por
exemplo conhecendo o azimute, inclinacao ou assimetria que podem ser obtidos
através de observagoes dos magnetogramas ou observagoes em diferentes bandas do
espectro eletromagnético, melhora significativamente a probabilidade de acerto, pois

diminui o espaco de parametros.

Uma andlise parcial da amostra em estudo (mil simulagoes), limitando o azimute
dentro de dez graus de precisao, revelou um acerto em cerca 60 porcento, isto é,
S 1G] € 2 (em média ¢ ~ 0.2 para todos os dez pardmetros). Esse ntimero
aumenta para 64 porcento quando se limita a inclinagdo e assimetria com cerca de

10 porcento de precisao.
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(Tabela 6.6), e abaixo as imagens calculadas com

Fonte: Producao do autor

6.1.5 Analise da implementacao do parametro (

A varidavel mencionada ( definida como erro total s6 é conhecida nas simulagoes

implementadas onde se conhecem todos os parametros reguladores da emissao em

micro-ondas, nao sendo aplicavel para observagoes.

Para verificar se existe uma correlacdo linear entre os diversos x? e ¢ nas simula-

¢oes implementados na Secgdo 6.1 consideramos as seguintes hipoteses (Hy ou H)

estatisticas,

a) Hy = 0: Nao existe correlacao entre x? e (.

b) H; > 0 : Existe correlacao linear entre x? e (.

No entanto, para uma populacio de n elementos correlacionada com indice !p , a

probabilidade de uma amostra randomica com mesmo nimero de elementos ter o

LCoeficiente de correlacio linear
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mesmo coeficiente de correlagao pode ser calculada usando a probabilidade integral
(BEVINGTON; ROBINSON, 2003):

1T +1)/2] 0 o gy
V7T 63)

em que ¥ = n — 2 denomina os graus de liberdade da amostra, p o coeficiente de

P’f‘(r7w) =

correlacao (Equagdo 6.4) e a funcao I' representa a largura maxima a meia altura
dessa distribuicao. Portanto, para cada elemento da amostra varias sao as possiveis
solugdes encontradas dentro de um determinado intervalo selecionado (veja Seccao
5.3). No entanto, para cada conjunto de solugoes é possivel investigar a existéncia
de possivel correlagao pela expressao (BEVINGTON; ROBINSON, 2003),

nY X} =Y x*3(C

- 6.4
’ VIR E ()2 = (22 2(0)? = (207 o

Se a probabilidade apresentada na Equagao (6.3) for pequena, isto indica forte indicio

de possivel correlacao para esse coeficiente p # 0.

A Figura 6.12 mostra a distribuicdo do erro total de todos elementos que fazem
parte da amostra n cuja correlacdo média é p = 0.136604. Este p foi calculado
empiricamente pela média de correlagao de todos modelos encontrados para cada

elemento da amostra p = -7 p/n.

Aplicando o teste de significAncia de correlacdo de Bevington e Robinson (2003)
resulta na rejeicao da hipotese nula (Hy = 0), isto significa que existe uma pro-
vavel correlacdo linear entre 2 e (. No entanto, apesar de existir essa correlacdo
verificamos nas simulagoes efetuadas na Seccao 6.1 e pelos resultados mostrados na
Figura 6.12, que nem sempre os menores ( (erro total) correspondem aos menores
x?2. Fica também evidente que apesar do x? apresentar valores < 100, ndo é nenhuma

garantia de bons resultados.

Por outro lado, é importante mencionar que este banco de modelos é ainda muito
modesto em termos de nimero de elementos necessarios para se chegar a uma boa
solugao. Por exemplo, se variarmos os dez parametros previamente selecionados em
cem valores diferentes resultaria em cerca de 10%° elementos, ao invés dos atuais
10° presentes no banco. Portanto, a principal finalidade pratica deste banco com
muito menos elementos, ¢ encontrar alguns pressupostos iniciais que nos orientem a

aproximagao do resultado provavel como uma taxa de acerto de cerca ~ 56 porcento
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Figura 6.12 - Distribuicdo do erro total ¢ em funcio de x?.
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um dos elementos simulados.

Fonte: Produg¢ao do autor

mencionado anteriormente neste Capitulo. Este resultado ainda pode ser melhorado
usando outros algoritmos que permitam calcular novas solugoes usando como base

um pequeno espago de parametros.
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7 CARACTERISTICAS EMPIRICAS DOS PARAMETROS DAS EX-
PLOSOES SOLARES

Neste capitulo apresentamos algumas caracteristicas das explosoes solares observa-
das pelo NoRH inferidas estatisticamente pelo banco de modelos usando como base
de comparacao grande parte da informagao obtida na literatura, bem como os seus

intervalos de validade.

O referido banco de modelos foi construido considerando uma distribuicdio homo-
génea de todos os principais parametros reguladores da emissao girossincrotronica.
Estes parametros foram aleatoriamente escolhidos dentro de um determinado inter-

valo selecionado mencionado anteriormente no Capitulo 4.
7.1 Caracteristicas inferidas dos eventos NoRH a partir do banco

Como foi mostrado anteriormente na Figura 5.2, este banco de modelos cobre todo
intervalo de fluxos observados pelo NoRP, apesar dos dados estarem super estimados.
No entanto, um dos resultados importantes que se pode observar é a relacao entre
a densidade de fluxo em 17 GHz (tipicamente no regime opticamente fino) e a drea
emissora da fonte (veja os pontos cinzentos na Figura 7.2). Essa relacdo nos permite
descartar todos modelos do banco que nao sao importantes para o Sol, evitando a

contribuicao de parametros resultantes de explosdes improvaveis.

Avaliamos primeiramente a conhecida dependéncia entre os indices espectrais a e §
dos modelos de fontes homogéneas (DULK; MARSH, 1982; DULK, 1985), para verificar
se esta caracteristica é preservada no nosso banco. Selecionamos no banco todos
modelos cuja densidade de fluxos em 17 GHz sdo maiores que em 34 GHz (17 >
34 GHz). Este corte garante que todos os modelos selecionados estejam no regime

oticamente fino.

Usando a expressao de Dulk (1985) calculamos o indice espectral radio (otfin,) €
representamos graficamente em funcao do indice espectral de energia dos elétrons
0 do modelo do banco para verificar a persisténcia desta relacdo que nos permita

inferir rapidamente o parametro 9.

O resultado pode ser visto na Figura 7.1, em que os pontos negros representam
cada um dos modelos do banco ajustado linearmente por uma fungao pré-definida
(ladfit.pro) no IDL. Esta fungao ajusta o modelo linear ( y = A + Bx), usando um
método robusto de desvios minimos. Os coeficientes encontrados no ajuste desta

reta sdo similares aos derivados na expressao de Dulk (1985)(veja Equagao 5.2 para
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Figura 7.1 - Distribui¢do do ¢ no banco em func¢ao de « calculado.
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Figura mostra a correlagao existente entre o § dos modelos (Delta-model) e o « calculado
(Alpha-thin) implementando a Equagao 5.1. Os pontos negros sao todos os modelos que
apresentam a condicdo Fy7 > F34. A linha continua é o ajuste linear.

comparagao), o que permite concluir que esta caracteristica mantém-se preservada
no atual banco de modelos,

a = 0.960 — 1.20. (7.1)

Nesta Equagao (7.1), a representa o indice espectral rddio que foi calculado com
base nos fluxos em 17 e 34 GHz nos modelos sob condigoes acima identificadas, e
d é o valor imputado no célculo de cada modelo (indice espectral de energia dos
elétrons). Nota-se que para § > 3 existe um espalhamento grande que pode levar a

um erro maior na inferéncia deste pardmetro.

Por outro lado, uma avaliacdo estatistica possivel das observagoes do NoRH ¢ a
fortuita dependéncia que a densidade dos fluxos em 17 GHz tém em relacao a area

emissora.

Na Figura 7.2 é possivel observar que existe uma correlagdo entre a area emissora da
fonte (ou didmetro da fonte, definido aqui como a raiz quadrada da drea emissora)
e o fluxo produzido em 17 GHz. Aplicando essa condigao de correlacao permite-nos
encontrar certas propriedades estatisticas dos parametros que sao revelados pelas

explosoes observadas.
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Figura 7.2 - Correlagdo entre o tamanho do arco e o fluxo produzido em 17 GHz.
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Figura mostra a correlagdo existente entre o tamanho do arco e o fluxo produzido em 17
GHz. Os pontos preto representam todos modelos do banco convoluidos (~10 segundos de
arco), e os asteriscos cinzas as observagdes do NoRH em fungao dos fluxos (NoRP) em 17
GHz.

Fonte: Produg¢ao do autor

Nesta mesma Figura 7.2, em preto é mostrado o didmetro efetivo de todos modelos
do banco (convoluidos com o tamanho do feixe em 17 GHz do NoRH) em funcao
da densidade do fluxo em 17 GHz. Em asteriscos (cinza) estao sobrepostas todas as
explosoes observadas pelo NoRH em funcao dos fluxos obtidos pelo NoRP. O painel
a direita da Figura 7.2 mostra os cortes efetuados nos limites superior e inferior de
todos os modelos do banco que nao fizeram parte desse intervalo identificado com

as observacoes do NoRH.

Analisamos portanto o que foi removido do banco. As barras pretas nas Figuras 7.3,
7.4 e 7.5 indicam a distribuicao dos parametros do modelo no banco de dados sem
nenhuma alteracao. Esses pardmetros foram homogeneamente distribuidos dentro

do intervalo definido pela Tabela 5.1.

A Figura 7.3 mostra a distribuigdo dos parametros tais como, a densidade dos elé-
trons nao térmicos (escala logaritmica) e o indice espectral de energia dos elétrons
(6), e também mostra a distribuicdo do campo magnético. Em preto apresentamos
a distribuicao quase-homogénea desses parametros nos modelos do banco antes do
corte efetuado (painel a esquerda da Figura 7.2), e em cinza a distribui¢ao dos mes-

mos parametros dos modelos do banco que melhor se ajustam as observagoes do
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Figura 7.3 - Distribuicao dos parametros energéticos incluindo campo magnético e o local
de concentracdo maxima do elétrons.
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Os histogramas mostram a distribuigdo dos pardmetros energéticos antes (preto) e depois
do corte (cinza) dos modelos no intervalo selecionado. O eixo-X em cada painel indica o
valor do pardmetro e o eixo-Y a frequéncia estatistica. Painel a— densidade dos elétrons
nao térmicos (escala logaritmica), b— campo magnético, c— Indice espectral de energia e
d— concentra¢do maxima.

Fonte: Produgao do autor

NoRH depois do corte (painel a direita da Figura 7.2). Observando o painel a da
Figura 7.3 nota-se uma certa tendéncia de maior concentracao da densidade dos
elétrons ndo térmicos em cerca de ~ 10% cm™3. Existe uma maior concentracio de
elétrons nao térmicos localizado abaixo do valor médio (centro) da nossa distribui-
¢ao que situa-se em torno de ~ 107 cm™3. Este valor é comumente encontrado na
literatura como valor tipico de uma explosao solar. Valores baixos de densidades dos
elétrons ja foram reportados anteriormente nos trabalhos de Pinto e Costa (2009),
Kawate et al. (2012). Esta tendéncia de baixas concentragoes implica uma redugao
no limite inferior deste parametro no banco de modelos para melhores diagnésticos

futuros .

Em relacdo ao campo magnético fotosférico (painel b) observa-se que existe uma
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redugao significativa de modelos cujo valor maximo encontra-se abaixo de 1000 G
e nota-se um ligeiro aumento na populagdo de modelos cujos campos estao acima
dos 2000 G. Lembramos que o campo magnético que estamos mostrando refere-se
ao campo nos pés do nosso arco magnético, que sofre alteracdo no produto final.
Esses valores do campo magnético acima dos 1800 G sdo tipicos nas regides ativas
ao nivel da fotosfera e ja foram reportados na literatura para regioes de baixa coroa
e na cromosfera solar (AKHMEDOV et al., 1982; WHITE et al., 1991; SHIBASAKI et al.,
1994).

Pela distribuigao do indice espectral de energia dos elétrons (Painel ¢) depois do corte
mencionado na Figura 7.2, verifica-se que o pico maximo da distribuicao localiza-se
em cerca de § ~ 3. Este valor do indice espectral de energia dos elétrons coincide
perfeitamente com os valores encontrados nas observacdes (6 = 2.7+ 0.8) menciona-
das anteriormente na Figura 5.1 (veja Secc¢ao 5.1). Este resultado é um forte indicio
que o intervalo de parametros selecionados para a construgao do nosso banco sao

preferenciais para explosoes solares observadas em micro-ondas.

Também é mostrado no painel d da Figura 7.3 a localizacao dos elétrons nao-térmicos
no instante do pico maximo do evento: E perceptivel que essas explosdes tém uma
tendéncia a se concentrar no topo do arco. Verifica-se um certo aumento para a
distribuigao homogénea (0.6 < w < 1.5) e desloca-se para maior concentra¢ao para
o topo do arco (onde w ~ 1.6). Verifica-se também uma diminuicao drastica de
modelos cujas concentracoes no topo do arco sdo maiores que w > 1.75. Pode-se
inferir no entanto, que esta queda significa apenas que os modelos (mesmo antes do
corte) com pardmetros combinados que levem a uma diminuigdo muito intensa do
fluxo com os campos magnéticos muito baixo no topo nao foram calculados devido

a certas combinagoes que o modelo rejeitou (objeto de futura anélise).

A Figura 7.4 mostra a distribuicdo dos parametros geométricos tais como raio do
apice, altura e separacgao dos pés do arco magnético dos modelos do banco. Simi-
larmente a anterior descricao, em preto é ilustrado a distribuicao homogénea dos
modelos antes do corte mostrado no painel a esquerda da Figura 7.2, e em cinza os
modelos do banco que melhor se ajustam as observagoes do NoRH depois do corte.
Notam-se no entanto, que as caracteristicas geométricas inferidas das explosoes do
NoRH tendem a preencher tamanhos maiores que > 0.04 R, para altura e separagao
dos pés do arco magnético, bem como para tamanhos maiores > 0.015R; para o
raio do apice. Em outras palavras, o volume tipico das explosoes observadas sao

maiores que o centro da nossa distribuicao.
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Figura 7.4 - Distribuicdo dos parametros geométricos antes e depois do corte.
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Os parametros geométricos aqui considerados séo: raio (h), altura (j) e separagao dos pés
do arco magnético (i). O eixo-X em cada painel indica o valor do pardmetro e o eixo-Y
a frequéncia estatistica. Preto indica a distribuicdo dos pardmetros no banco, e cinza os
mesmos parametros excluindo os que nao ajustam as observacdes do NoRH.

Fonte: Produgao do autor

Figura 7.5 mostra a distribuicdo da orientacdo do arco magnético em relagao ao
equador solar, ou ainda ao plano normal em relagdo a tangente da superficie solar
definidos como azimute, inclinacao e assimetria do arco magnético. Similarmente as
analises anteriores, os modelos do banco sem nenhuma modificagao sao designados
pela cor preta, enquanto os modelos que se ajustam as observacoes do NoRH indi-
cados pela cor cinza.

Apesar da distribuicao irregular de ambos conjuntos, pode-se afirmar que as ex-
plosdes do NoRH nao tém preferéncias em relacdo a nenhum desses parametros

analisados.

Pode-se concluir no entanto, que apesar de certas restricoes impostas para reduzir o
nimero de pardmetros no atual banco de dados (como por exemplo a escolha de tnica
lei de poténcia na distribuicao de energia do elétron ou a escolha da distribuicao

isotropica do dngulo de passo), este banco abrange todo intervalo de parametros
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Figura 7.5 - Distribui¢do da orientacdo do arco magnético antes e depois do corte.
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mente: azimute (e), inclinacao (f) e assimetria do arco (g). O eixo-X em cada painel indica
o valor do pardmetro e o eixo-Y a frequéncia estatistica.

Fonte: Producao do autor

aparentemente observados pelos dados do NoRH.
7.2 Aplicagdao do banco a um evento solar

Como exemplo de aplicacao do banco de modelos, analisamos a explosao solar ocor-
rida em 31 de Maio de 2002 (Figura 7.9). A explosdo ocorreu no limbo Leste solar,
cuja coordenada heliografica é S30E85. Este evento, com classificacio GOES M2 .4,
tem uma forma geométrica bem definida (forma de arco) e ja foi analisado previa-
mente em raio-X por Shih et al. (2009), como também Kawate et al. (2012) fizeram

uma analise conjunta em radio e raio-X deste mesmo evento.

Obtivemos os valores dos fluxos em quatro frequéncias usadas no nosso banco de
modelos com ajuda da base de dados do NoRP sem nenhuma re-calibracao nem
tratamento adicional. Utilizamos também as imagens em 17 e 34 GHz obtidas na
pagina do NoRH. O pico maximo em 9.4 GHz foi observado no NoRP as 00:07:25
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UT (Figura 7.6).

O NoRP funciona em sete canais diferentes nominalmente 1, 2, 3.75, 9.4, 17, 35 e

80 GHz, com uma resolugao temporal de cerca de ~ 0.1 segundos.

A Figura 7.6 mostra os primeiros dois minutos dos perfis temporais nas frequéncias
1-35 GHz. Este evento teve a duracgao de cerca de 31 minutos, iniciando as 00:06:38
UT e finalizando 00:37:23 UT.

Figura 7.6 - Perfis temporais nas frequéncias 1-35 GHz.
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Verifica-se um pico de emissdo em 1 GHz que pode ser causado pela emissao de plasma.
Nas frequéncias de interesse (3.75-35 GHz) nota-se um ligeiro aumento em todas bandas,
principalmente em 9.4 GHz.

Fonte: Produgao do autor
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O nosso maior interesse nesta andlise é mostrar a eficiéncia do banco usando as
ferramentas produzidas e descritas anteriormente na Seccao 5.3, que consistem na
busca de melhor modelo que ajuste os dados observacionais e que nos permita inferir
todos principais parametros dessa explosao ocorrida em Maio de 2002, e compara-los

com as analises anteriores.

O mapa de distribuicao de brilho do NoRH em 17 GHz, na maioria das vezes nao
resolve uma geometria clara em forma de arco, eventualmente devido a emissao
no topo do arco magnético ou devido aos tamanhos dos arcos das explosoes serem
inferiores a resolucao do instrumento. No entanto, para distribuicao do brilho dos

arcos magnéticos nestas condi¢oes adotamos por alinha-los por formas ovais.

Referimos anteriormente que em alguns casos, pode-se usar observagoes em diversos
intervalos do espectro eletromagnético para reduzir o espago de parametros usados
no banco de modelos. Por exemplo usando os magnetogramas e imagens em EUV
pode ajudar a identificar o azimute (rotagdo dos pés do arco em relagao ao equador

solar), se este nao estiver localizado no limbo e assimetria de campo magnético.

Pela andlise do magnetograma verificamos que os valores méximos (positivos e ne-
gativos) do campo magnético estao no entorno de ~ 2200 G para este evento. Estes

valores estimados do campo magnético nos pés sugerem uma assimetria baixa.

Os parametros inferidos desta observacao, usando a média ponderada (descrito an-

teriormente na Secgao 6.1.3.2) sdo mostrados na Tabela 7.1.

A Tabela 7.1 mostra também a solucao final obtida a partir do refinamento dos
resultados pelo algoritmo genético Pikaia (CHARBONNEAU, 1995). Este refinamento
consiste em calcular novos elementos que nao existiam no banco que melhor ajustam

os dados.

Tabela 7.1 - Melhor solugao da explosao ocorrida em 31/05/2002.

Parametro w ) Nith As Az
(log) (Deg)  (Deg)
Média 1.91 3.12 6.72024 5.65 44.00
Solucao 1.94 2.49 6.00277 1.00 -80.60
RAI‘C Fsep HArc In B
(x10%m) (x10%m) (x10%m) (Deg) (G)
Média 0.58 2.20 2.97 4.33 2231
Solugao 0.27 2.51 1.74 0.00 2297
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Figura 7.7 - Diagrama de blocos do funcionamento do Pikaia.
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Principais etapas de funcionamento do pikaia. Sua explicagao foi apresentada no texto.

Para otimizacao da solucao da explosao ocorrida em 31 de Maio de 2002, usamos
como populacao inicial no Pikaia os 100 primeiros modelos encontrados pela busca
no banco (ordenados pelo x? crescente). Combinando-os para formarem 20 geragoes,
resultam um total de 2000 novos modelos calculados. Os parametros de ajuste dos
novos modelos calculados, bem como os limites inferior e superior sao os mesmos

apresentados anteriormente na Tabela 5.1.

A Figura 7.7 mostra o diagrama de blocos do funcionamento do Pikaia. A sequéncia
identificada pelos niimeros entre paréntesis consiste em: (1) Obtengao de parametros
pela busca efetuada no catdlogo, (2) combinacdo de pardmetros de (1) para gerar
novos modelos, (3) avaliacao da regra de sele¢ao sobre a primeira geracao, (4) com-
binagdo dos modelos mais préximos introduzindo novas caracteristicas, (5) avaliagao
da regra de selegdo sobre a geragao modificada, e finalmente (6) Resultado obtido

pelo menor x? entre os espectros e imagens da observacao e dos modelos.

Pela andlise dos pardmetros (Tabela 7.1) observa-se que o azimute é o unico que
apresenta uma enorme variacdo. Apesar do azimute calculado pela média ponde-
rada apresentar uma orientagao positiva (sentido anti-horario), este (azimute) difere
muito do resultado final. Esta diferenca no azimute pode ser explicada pela dificul-
dade de observar préximo ao limbo. E dificil decidir acerca dos pés do arco magnético
em relacao ao meridiano local devido a sua ocultacao. No entanto, durante o refina-
mento dos resultados verificamos que a melhor solugao para o azimute situa-se no

sentido horario do meridiano local.
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Ainda pela andlise dos resultados, concluimos que a emissao em micro-ondas vem
majoritariamente do topo do arco. Pela distribuicao do brilho da imagem em 17
GHz (ver Figura 7.9) no limbo também se chega a essa conclusao. Enquanto em 34
GHz ela se estende pela perna arco. Esse efeito de emissao no topo do arco (em 17
GHz) pode ser explicado pela concentragao de elétrons energéticos no topo do arco
como resultado da injecao transversal do angulo de passo, causado pelo mecanismo
de aceleracao (MELNIKOV et al., 2002).

Por outro lado, esta falta de elétrons energéticos nos pés do arco magnético, por
exemplo devido as colisdes colombianas pode fazer com que estes elétrons se con-

centrem no topo do arco.

A Figura 7.8 mostra os respetivos espectros. Em asterisco os fluxos do evento no
momento de pico (00:07:25 UT), enquanto a linha continua representa o ajuste, isto

é, o espectro do melhor modelo calculado pelo Pikaia. Mencionamos no entanto,

Figura 7.8 - Ajuste espectral.
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linha continua o calculado.

Fonte: Produg¢ao do autor

que somente com a busca no banco nao obtivemos sucesso quanto a uma boa re-
presentacao das imagens observadas. Portanto, como ja vimos, apesar deste banco
conter cerca de 250 mil elementos, ainda pode ser considerado bastante reduzido se
considerarmos o universo de parametros que contribuem para o calculo da emissao

girossincrotronica.

Por outro lado, a porcentagem de acerto ou de ajuste dos parametros desta obser-

vagao podem ser medidos em termos da estatistica dos parametros apresentada na
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Seccao 6.1. Neste caso, os parametros obtidos pela média ponderada dos cem melho-
res modelos do banco serviram como parametros de entrada no algoritmo genético

(Pikaia), com alta probabilidade (acima de 60%) de estarem préoximos do observado.

A Figura 7.9 mostra os mapas de distribui¢ao de brilho em 34 e 17 GHz (painéis
4 esquerda e direita, respectivamente) na escala de cor, obtidos também depois do
refinamento pelo Pikaia. A esses mapas estao sobrepostos os contornos em 50% do
brilho maximo da imagem do NoRH em branco, e em preto o contorno da imagem

do modelo ajustado para comparacao.

Figura 7.9 - Mapas de distribuicao de brilho do NoRH ajustados pelo modelo.
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As cores representam os mapas de distribuicao de brilho do NoRH em 34 e 17 GHz, com
contornos sobrepostos a 50% do brilho méaximo de cada imagem. O contorno branco indica
a imagem do NoRH e em preto o modelo.

Fonte: Producao do autor

Observando esses contornos, fica claro que eles nao se ajustam perfeitamente pelas
razoes acima mencionadas (isto é, alto niimero de pardmetros no cdlculo da emisséo,
ou devido a efeitos da transferéncia radiativa, etc). Por outro lado, constatamos que
as formas geométricas desses contornos sao fielmente reproduzidas principalmente
em 17 GHz, sugerindo uma geometria em forma de arco. Este é um forte indicio
que a grande maioria dos pardmetros geométricos (Tabela 7.1) do modelo sao da
mesma ordem de grandeza que da observagao de acordo com as analises efetuadas

nas caracteristicas dos parametros implementados no Capitulo 5.

Figura 7.10 mostra a titulo de exemplo a distribuicdo de alguns parametros usados
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no modelo tais como o campo magnético (a esquerda), a densidade dos elétrons
nao térmicos (no meio), e a distribuicdo do angulo de visada (a direita). No eixo-
X de cada grafico é mostrado o parametro, enquanto o eixo-Y indica a altura e o
comprimento do arco magnético desde a fotosfera solar até ao topo do arco medidos
em Ra. Apesar das demais distribui¢oes estarem disponiveis no banco, elas nao sao

mostradas nesta analise.

Figura 7.10 - Distribuicdo dos pardmetros no interior do arco magnético.

1.030 2.0 0.0 é%%
1.0251 0.2 %

Height (Solor Radius)

osl * ]
0.8 ¥ 1

.
Length from top (normalized)
Py B
T
.
Length from top (normalized)

1.005 F X ¥ 1
X X
1.000 I I I I 0.0 L L ! L L 1.0 I

L
0 500 1000 1500 2000 2500 10" 107 10 10* 10° 10°% 107 75 80 85 90 95
Magnetic Field (G) Non—Thermal Density (cm—3) View Angle(deg)

Distribuigao de pardmetros no interior do arco magnético: campo magnético (a esquerda),
a densidade dos eletros nao térmicos (no meio), e a distribuicdo do dngulo de visada (&
direita).

Fonte: Produgao do autor

95






8 CONSIDERACOES FINAIS

Este banco de modelos foi construido considerando a emissao produzida por elétrons
energéticos espiralando no entorno das linhas do campo magnético do dipolo.

Na literatura por exemplo (SVESTKA, 1981; BASTIAN et al., 1998), assume-se que
na regiao de micro-ondas a emissao ¢ produzida pela aceleracao dos elétrons nao
térmicos provenientes da coroa solar que se propagam em dire¢ao aos pés dos arcos
magnéticos. E comumente aceitdvel a descricio da distribuicdo de energia desses
elétrons por uma lei de poténcia. Nao obstante, se levarmos em consideragao a com-
paracao entre modelagem em micro-ondas e raios X duros (HXR) podem aparecer
diferencas dependendo dos modelos de HXR e micro-ondas considerados. Embora
esses elétrons acelerados, que produzem emissao tanto em micro-ondas como em
raio-X, facam parte da mesma populagao de elétrons (KUNDU, 1961), a densidade
numérica deles pode diferir por diversos fatores e esse é um problema a ser resolvido

somente quando a fisica completa do processo for descrita.

Sabe-se que em micro-ondas a emissdo ¢ majoritariamente vinda da cromosfera
em direcao a coroa solar onde os elétrons estao aprisionados pelo espelhamento
magnético. No entanto, a densidade numérica dos elétrons nao térmicos inferida
dos processos radiativos refere-se a locais diferentes dentro do arco magnético, ou
ainda diferentes distribui¢oes de particulas aprisionadas e/ou precipitadas. Apesar
de nao ser o escopo deste trabalho, uma andlise detalhada dos parametros da regiao

emissora da densidade eletronica nestas bandas é muito importante.

A proposta deste trabalho foi apresentar um método alternativo para uma analise
rapida de explosoes solares em micro-ondas usando uma base de dados de modelos
pré calculados, considerando refinar alguns importantes resultados da literatura do

ponto de vista estatistico.

Por exemplo, das observacoes da radiagdo produzida durante uma explosao solar em
micro-ondas inferem-se as caracteristicas dos elétrons emissores e também alguns pa-
rametros do plasma local, como a densidade e a temperatura (TANDBERG-HANSSEN;
EMSLIE, 1988). Conhecendo o espectro de emissao é possivel estimar a fungao de dis-
tribuicao em energia dos elétrons acelerados. Estas caracteristicas energéticas bem
conhecidas sao usadas como parametros de entrada no nosso modelo, e sao muito im-
portantes para estudar os processos de aceleracao e liberagao de energia nas regioes

ativas solares.

Por outro lado, investigacoes da distribuicao espacial da emissao em micro-ondas
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levadas a cabo usando instrumentos com alta resolucao espacial como por exemplo:
Owens Valley Solar Array (OVSA)(HURFORD et al., 1984), Very Large Array (VLA)
(MARSH; HURFORD, 1980; KUNDU et al., 1982; KAWABATA et al., 1982), NoRH na
frequéncia de 17 GHz (HANAOKA, 1995; HANAOKA, 1999) obteveram informagoes
acerca da estrutura da fonte, que é fundamental para analise do transporte de energia
durante uma explosao solar. Essas observacoes mostraram a existéncia de possibi-
lidades de véarios cenarios: alguns trabalhos mostraram a existéncia de uma tnica
fonte compacta no topo do arco magnético, outros mostraram a existéncia de fontes
duplas com picos localizados nos pés do arco (ALISSANDRAKIS; PREKA-PAPADEMA,
1984).

Além disso, observagoes em alta resolu¢do angular (5-10 segundos de arco) e re-
solugdo temporal (0,1s) em duas frequéncias combinadas 17 e 34 GHz do NoRH
forneceram informagoes do espectro que resultaram na descoberta de uma fonte no
regime oticamente fino no topo do arco magnético (KUNDU et al., 2001; MELNIKOV
et al., 2002).

Outras carateristicas surgem também a partir de observagoes em raios-X pelo soft X-
ray Telescope (SXT), em ultravioleta distante (EUV), por instrumentos a bordo do
satélite SOHO (Solar and Heliospheric Observatory) e TRACE (Transition Region
and Coronal Explorer), cujas imagens evidenciam a alta complexidade dos arcos
magnéticos, possibilitando melhores condi¢ées de comparacao entre os modelos do

campo de dipolo fornecidos pelo banco e as observagoes.

Pelas nossas analises, notamos que este banco de dados apesar da diversidade de
combinagoes existente nos parametros, ainda é muito limitado em termos do extenso
intervalo de possiveis combinagoes dos parametros que contribuem para o calculo

da emissao girossincrotronica, que por sua vez descrevem as observagoes.

Além de concluirmos que o banco é reduzido pelos motivos acima indicados, uma
das maiores dificuldades é identificar um método mais rapido e eficiente de busca de
modelos. Qualquer modificacdo num dos parametros de busca implica novos resul-
tados, isto deve-se provavelmente a complexidade de combinagao dos parametros no
calculo da emissao em micro-ondas. Verificamos ainda que de varias possibilidades
discutidas no Capitulo 6, os resultados mostram-se promissores atingindo cerca de
80 porcento de acerto em cerca de dez parametros comparados, num total de cerca

de mil casos analisados.

O resultado estatistico discutido e apresentado na Figura 6.5 mostra claramente que

98



a maioria dos parametros usados nas simulagoes ajusta-se com erros < 20 porcento.
Dentre os métodos de busca propostos isto é, (i) busca fragmentada que consiste em
dividir partes do observavel, e (ii) busca simples baseado no menor x?2, e no célculo
da média ponderada dos cem primeiros resultados do banco ordenados pelo x? cres-
cente, importa mencionar que neste ultimo método (ii) os dois tipos de tentativas
(menor x? e média ponderada) apresentam distribui¢des similares. No entanto, a
tentativa baseada no menor y? apresenta um elevado ntimero de degenerescéncia de
solugoes que resulta na inconfiabilidade ( ou indecisao) de qualquer um dos resulta-
dos. Por outro lado, a média ponderada das cem primeiras solugdes nao apresenta
grande variagdo de pardmetros em relagdo aos observados (simulados). Neste dm-
bito, preferimos este tltimo método como o mais robusto e adequado para as nossas

analises em micro-ondas.

Em relacdo ao método de busca fragmentada (i) bons resultados também sdo al-
cancados, mas com a mesma condicao de enorme degenerescéncia de solugoes. Para
este método em particular, notamos um indice elevado de acerto dos espectros uma
vez que alocamos maior peso estatistico a estes comparativamente as imagens. Dai
resulta que a utilizacao de espectros para ajuste de parametros de observagoes pode

facilmente conduzir para resultados erroneos.

No entanto, apesar das dificuldades mencionadas acima, consideramos que os re-
sultados obtidos nas simulac¢bes representam uma grande melhoria na analise de
explosoes solares em termos do tempo de processamento e ajuste de parametros.
Notamos também uma certa tendéncia de melhoria dos resultados se forem usadas
informagoes adicionais no mecanismo de busca como por exemplo, dados obtidos
pelo magnetograma, como o caso do campo magnético (valor absoluto aproximado
nos pés) e assimetria desse campo em relagdo aos pés do arco, azimute e inclina¢ao

usando imagens de EUV, etc.

Embora o banco de dados tenha sido homogeneamente! distribuido dentro dos li-
mites dos parametros apresentados na Tabela 5.1 as carateristicas das explosoes do
NoRH discutidas na Secgao 7.1 resultaram em algumas diferencas notaveis, na ge-
ometria, no campo magnético, na densidade dos elétrons nao térmicos e no indice

espectral de energia.

Em relacdo ao indice espectral de energia dos elétrons a preferéncia é para os va-

lores mais altos dos limites apresentados para este parametro, em contraste com a

IPardmetros igualmente espacados
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densidade dos elétrons nao térmicos, cuja a preferéncia é para o limite inferior do

intervalo considerado.

A distribuicao do campo magnético similarmente ao indice espectral de energia dos
elétrons apresenta preferéncias para valores mais altos em relagao ao ponto central
de distribuigao (> 2000 G) do banco de modelos. Nota-se uma clara tendéncia para
emissao vinda do topo dos arcos, e também uma certa preferéncia para arcos cujos
raios se encontram proximos ao valor maximo dos limites implementados neste banco

(arcos grandes).

Na andlise do evento apresentado como exemplo na Seccao 7.2, cujos resultados
foram apresentados na Tabela 7.1, nota-se que o banco é capaz de gerar solugoes
muito proximas do observavel em termos de espectro e imagens. Apesar de nao ter
sido encontrado um modelo que ajuste perfeitamente o espectro e as imagens em 17
e 34 GHz com tinico conjunto de parametros, ele permite que os algoritmos genéticos

cheguem a melhores solugoes sem grandes modificagoes nos parametros de entrada.

A Figura 7.8 mostra o bom ajuste espectral da nossa analise depois do refinamento
pelo pikaia. Nota-se que o espectro deste evento tem a forma tipica de um espectro
girossincrotronico (GARY, 1989), cuja frequéncia de pico encontra-se em cerca de 9,4
GHz. Esse pico sugere, que usando as frequéncias de 17 e 34 GHz na parte oticamente
fina do espectro resulta num § = 2.12 usando a Equacao de Dulk e Marsh (1982).
E importante mencionar que este valor do § = 2.49 (ver Tabela 7.1 ) encontrado no
modelo resulta de tnica lei de poténcia, e pode ser considerado como uma média
num espectro com varias leis de poténcia como sugere a Figura 7.8. Comparando
este delta (§ = 2.49) com a andlise de Kawate et al. (2012) (Tabela 2) usando trés
leis de poténcia (§; = 1.47, 05 = 2.57 e 03 = 1.46), concluimos que o nosso delta
encontra-se entre as leis 2 e 3. A magnitude de Biop ~ 250 G (KAWATE et al., 2012)
esta de acordo com distribui¢ao do campo magnético ao longo do arco mostrado no

painel a esquerda da Figura 7.10, sendo By, ~ 300 G.

A Figura 7.9 mostra os mapas de distribuigao de brilho do NoRH (escala de cor) em
forma de arcos em 17 e 34 GHz respetivamente, sobrepostos os contornos em branco
a b0 porcento do brilho maximo da imagem do NoRH, e preto o contorno da nossa
solucdo convoluido com o feixe do NoRH. E claramente notével que os ajustes da

nossa analise estdo de acordo com os observaveis.
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8.1 Conclusoes e Recomendagoes

O objetivo deste trabalho é apresentar um método alternativo de andlise de ex-
plosoes solares em micro-ondas usando um banco de modelos? pré-calculados cuja
geometria é um dipolo em 3D. Este banco foi inicialmente conduzido por Costa et al.
(2013), embora com certas limitagoes na geometria, assim como nos limites dos pa-
rametros implementados. No entanto, melhoramos o atual banco introduzindo mais
dois pardmetros na geometria que ajudam na caraterizacao da geometria das fontes
observadas. O atual banco foi construido com cerca de dezessete parametros, resul-
tado do esforgo para reproduzir as principais carateristicas das explosoes observadas

em micro-ondas.

A implementacao de modelos em 3D baseados na geometria dipolar contribuiu de
certa forma na interpretacao nao realista das fontes homogéneas. Além disso, esta

geometria 3D infere melhores parametros em relagao aos modelos homogéneos.

Este banco de modelos pré-calculados em diferentes cenarios isto é, cuja combinagao
randomica dos parametros é implementada, acelera a busca pela melhor represen-
tagdo geométrica dos mapas de distribuicao de brilho do NoRH, bem como a busca

pela melhor representagao dos espectros do NoRP.

Os resultados das simulagoes neste trabalho (Secgao 6.1) revelaram que 80 porcento
dos cerca de dez parametros usados para comparagao, exceto o campo magnético e a
assimetria deste campo, ajustaram razoavelmente bem cujos erros estdo no entorno
de < 20 porcento em média, o que mostra bem a confiabilidade do banco. Por outro
lado, podemos afirmar que os erros no campo magnético podem estar associados
a escolha incorreta do conjunto de linhas que formam o arco magnético, uma vez
que inferimos o valor absoluto do campo na regiao da explosao sem considerar sua

direcao e sentido.

Concluimos também que a probabilidade de sucesso nos resultados esta diretamente
ligado ao crescimento do banco. Além disso, o uso de informagoes adicionais em
diferentes bandas de observacao também contribui positivamente para o sucesso.
Por exemplo, conhecendo o azimute com uma precisao de dez graus, a porcentagem
da 312 |G| < 2 (em média ¢ ~ 0,2 para todos os pardmetros) é de 60 porcento. Este
numero aumenta para 64 porcento quando sao conhecidas a inclinagao e assimetria

do arco magnético.

2Importa mencionar que o banco de dados mencionado neste trabalho, encontra- se disponivel
para utilizacao do piblico.
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No entanto, recomendamos que se aperfeicoe ainda mais o banco tendo em conside-

racao os resultados estatisticos apresentados na Secgao 7.1.

Recomendamos também que se desenvolva um mecanismo eficiente de busca neste
banco, baseado em redes neurais (Neural network) ou mineragdo de dados (Data
mining), para que diversas solugdes possam ser combinadas para produzir uma tnica

solucao sem ter que passar por um refinamento adicional.
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