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RESUMO 

Nós analisamos as manifestações radiativas d.os elétrons 

levemente relativisticos presentes durante explosões solares. A 

análise das correlações entre o fluxo de emissão em microondas e raios 

X duros resultou na separação das características dos elétrons 

situados nos extremos energéticos da distribuiçã.o contribuindo 

diferenciadamente para a emissã.o de raios X e microondas. Analisamos a 

baixa emissã.o em microondas de explosões típicas, as diferenças no 

número de elétrons inferidos por raios X duros e microondas e as 

observações d.e alta sensibilidade em raios X sugerindo a despopulaçã.o 

de elétrons relativisticos na distribuiçã.o. Os atrasos temporais nos 

máximos de emissão da componente impulsiva observados entre microondas 

e raios X duros, confirmam a nossa hipótese de emissão gradual de 

elétrons no aprisionamento mais a emissã.o impulsiva de elétrons em 

precipitaçã.o. Apresentamos uma análise teórica inédita aos espectros 

microondas de explosões solares recentemente observados por Stahli, 

Gary e Hurford (1989, 1990). A largura e o índice espectral 

opticamente espesso dos espectros em microondas suportam uma 

distribuiçã.o de energia dos elétrons em duas leis de potência, ou 

seja, uma distribuição que apresente uma menor dureza espectral na 

região de alta energia, em concordância com as observações recentes de 

raios X de alta resolução espectral. Esta quebra espectral foi 

verificada também numa explosão atípica ocorrida em 13 de Novembro de 

1981, onde a evoluçã.o temporal do espectro de elétrons pode ser 

caracterizada a partir dos fluxos e impulsividades da radiaçã.o 

observada. Concluímos que o modelo de aprisionamento mais precipitação 

se aplica melhor na interpretação da emissã.o em raios X e microondas. 

Sendo a emissão de raios X duros produzida primordialmente pelos 

elétrons em precipitaçã.o e a emissão em microondas pelos elétrons 

aprisionados numa faixa estreita da atmosfera solar onde a não-

homogeneidade do campo magnético pode ser aplicada. 



ABSTRACT 

We analised the radia -Um signature of milcUy 

relativistic electrons accelerated during solar fiares. The cross-

correlation analysis of microwaves and hard X ray emission, suggests 

diferentiated emission in both electromagnetic ranges from electrons 

in the energy interval of the distribution. The relatively weak 

microwave emission, the different electron number inferred from hard X 

rays and microwaves and the high sensitivity solar X ray observations 

support the hypothesis of a number of relativistic electrons lower 

than expected. The time delays due to the composition of emission from 

trapped and precipitating electrons have been observed showing the 

same trend and magnitude we expect from the trap plus precipitation 

model. We present some methods to separate the two component 

emissions. The high sensitivity microwave spectra from Owens Valley 

Radio Observatory contributes to the highest precision measurement of 

the magnetic field strength. The microwave spectra width also support 

the hypothesis of two power law electron spectra in order to decrease 

the nurnber of relativistic electrons. The 13 november, 1981 burst 

suggests a time evolution in the electron spectra from two power law 

to a single one. We conclude that the trap plus preciptation model is 

the best to be applied in the interpretation of the microwave and hard 

X ray emissions. The bulk of microwave emission being attibuted to the 

trapped electrons and hard X rays being attributed to the 

precipitating ones. 
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CAPITULO 1 

ninstIMICS AMXIADOS 034 =ROMS LEVEME= RELATIVISITOOS 

1.0 - INTRODUÇÃO 

1.1 - EXPERIMENTOS 

No último ciclo de atividade solar o número de 

experimentos de observações solares aumentou consideravelmente 

combinando melhorias na sensibilidade do instrumento com resolução 

espacial, resoluçã.o temporal e ampliação da cobertura espectral. 

Dentro deste progresso podemos citar experimentos 

bordo de satélites, balões e no solo. As explosões solares foram 

vastamente exploradas através de imagens e acompanhamento da curva de 

luz das mesmas em diversas regiões do espectro eletromagnético. 

As emissões associadas à presença de elétrons levemente 

relativisticos foram exploradas com imagens em raios X duros de 

experimentos nos satélites SMM da NASA ,`USA e Hinotorl/Japã.o; 

observações estereoscópicas com dois satélites simultaneamente; o 

ISEE-3 e PV0; imagens de alta resoluçã.o espacial com o VLA(NRAO) e 

WRST em rádio-freqüências (comprimentos de ondas centimétricos); 

observações da variação temporal da emissão explosiva com alta 

resoluçã.o temporal em rádio pelo Observatório do Itapetinga, Rádio 

Observatório de Berna e Rádio Observatórios de Toyokawa e Nobeyama 

(comprimentos de ondas centimétricos e milimétricos e imagens 

interferométricas), com alta resolução espectral pelo 

Radioespectrõmetro de Zurich (comprimentos de ondas decimétricos) e 

Rádio Oservatório do Owens Valley (comprimentos de ondas 

centimétricos). Nos próximos capitulos, pretendemos fazer uma 

colocação dos principais problemas que afligem a modelagem das 

explosões solares e sugerir soluções. Dentre eles, o número menor de 

elétrons inferidos a partir da emissã.o em microondas do que a partir 

da radiação X dura. Exploramos também o caso dos campos magnético 



extremamente altos inferidos das análises de correlação entre a 

emissã.o em raios X duros e em microond.as em explosões solares. 

Apresentamos para soluçã,o destes problemas uma quebra no espectro de 

elétrons em duas leis de potência atenuando a presença de elétrons 

relativisticos. Esta diminuição no número de elétrons relativisticos 

vem acomodar também a pobreza da emissão em microondas de eventos 

típicos e os espectros de alta sensibilidade e resolução espectral em 

raios X duros que já apresentavam esta intrigante característica. 

No Capítulo 2, nós discutimos alguns trabalhos 

importantes para a caracterização da população eletronica em explosões 

solares que se utilizam da análise da correlação do perfil temporal ou 

fluxo de pico em microondas e raios X duros. Fazemos uma análise da 

energia média dos elétrons emissores e concluímos pela necessidade de 

um modelo de aprisionamento mais precipitação destes elétrons. 

Acrescentamos a polarização circular da radiação em microondas 

corroborando com o nosso modelo. No Capitulo 3 estudamos uma amostra 

de espectros com a mais alta sensibilidade e resolução espectral já 

obtida com os experimentos anteriores à. este utilizado pelo 

observatório do Owens Valley. Concluimos pela ocorrência de um 

espectro de dupla lei de potência para os elétrons emissores. No 

Capítulo 1, reencontramos esta característica no espectro de elétrons 

evidenciada -fortuitamente na evoluçã.o temporal de uma explosAo solar 

atípica. Para concluir apresentamos no Capitulo 5 um estudo completo 

sobre a separabilidade das componentes de emissã.o dos elétrons em 

precipitação e aprisionados fu.ndada nas diferenças temporais, gradual 

e impulsiva, da emissã.o de cada populaçã.o. 

1.2 - CARACTERTSTICAS DOS =MONS 

Nós vamos procurar ilustrar no início de cada capítulo 

os passos e resultados importantes que serão desenvolvidos no decorrer 

do mesmo. O Fluxograma. LI apresenta uma sinópse dos resultados das 

análises de explosões solares que temos na literatura. A geometria 

apresentada tem uma aceitaçã.o majoritária destas análises e vamos 
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DISTRIBUI SO DOS ELíTRONS EMISSORES DE RAIOS X DUROS E MICROONDAS 

I 

	Aceleracgo 

effit 

. duas fases 

1 
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ICROONDAS 

Fluxo 1.1 - Distriliiição dos elétrons emissores em raios X duros e em 
mi croarrlas . 

- A figura ilustra um arco magnético na superficie solar 
com elétrons sendo injetados para cima e para dentro do 
arco. 

4* 	, 

4. 	

RAIOS X 
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discutir apenas a localização da emissão em microondas e raios X duros 

no decorrer deste trabalha 

Apesar do flare solar produzir uma populaçã.o rica e 

complexa de partículas, os entes mais comuns durante o fenômeno sã.o os 

elétrons de dezenas ã. centenas de keV que se manifestam de imediato às 

acelerações pelas emissões da radiação em rádio e raios X duros. 

Ocasionalmente observa -se a presença da radiação y, também de 

imediato, sugerindo elétrons e protons ultra-relativisticos (p. ex.: 

Forman et alii, 1986). 

Relativo às características e tempo de aparecimento 

destas partículas no flare têm sido associadas duas fases de 

aceleração . A primeira fase é caracterizada pela emissão impulsiva em 

raios X duros, microondas e emissã.o em rádio do tipo III provenientes 

de feixes de elétrons precipitando em direçã.o à cramosfera e escapando 

em direçã.o à coroa. A segunda fase se manifesta pela emissão em rádio 

do tipo II associada à propagaçã.o de frentes de choque na Coroa; 

microondas, emissão métrica do tipo IV e raios X duros de evoluçã.o 

temporal gradual associados à emissã.o de partículas aprisionadas na 

coroa solar com contribuição importante de elétrons térmicos. 

A emissão impulsiva da primeira fase de aceleração 

apresenta uma evolução temporal em raios X duros bem correlacionada 

com a emissã.o em microondas já conhecida desde Peterson e Winckler 

(1959), com revisões recentes sobre o assunto apresentadas em Kundu 

(1965), Svestka (1976), Lill (1971) e Kane et alii (1980). Alguns 

outros trabalhos propoem também uma relação entre os máximos de 

emissão em raios X duros e os equivalentes em microondas (p. ex.: 

Kane, 1974; Kai Kosugi e Nitta, 1985 e Kosugi et alii, 1988). A 

emissão em raios X duros resulta do bremsstrahlung de elétrons na 

região de energia de 10 keV a algumas centenas de keV (p. ex.: 

1978) dentro de dois regimes limites quanto à natureza dos elétrons. 

os elétrons emissores podem estar distribuidos em energia como um 

ensemble nã.o térmico e pouco denso relativo ao meio ou formarem um 

meio quente quase-térmico (p. ex.: Forman et alii, 1986). A 
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interpretaçã.o desta radiação é dependente do modelo de emissão que no 

caso nao-térmico divide em dois os limites de interação das partículas 

emissoras e o meio, a saber, a interação com alvo espesso (modelo 

'thick target') e com alvo fino ('thin target') como pode ser 

entendido, por exemplo, na revisão de Kane et alii (1980). 

A presença de campos magnéticos intensos (centenas à 

milhares de Gauss) neste ambiente de elétrons acelerados, favorece a 

giroemissã.o na regiã.o de microondas acima de 1 GHz. A suposiçã.o da 

existência de elétrons emissores puramente relativisticos, emissã.o 

sincrotrônica, em explosões solares (p. ex.: Takakura, 19601 tem sido 

há muito esquecida na literatura. Na verdade tem se firmado o conceito 

de que a correlaçã.o entre as emissões explosivas em raios X duros e em 

microondas sugerem tipicamente uma população comum de elétrons 

emissores, levemente relativisticos, como já foi comentado 

anteriormente. O aparecimento dos elétrons levemente relativisticos 

durante explosões solares é diretamente notado pela presença da 

emissã.o em raios X duros de dezenas até algumas centenas de keV. 

Alguns trabalhos recentes de correlação entre microondas e raios X 

duros sugerem também que a emissã.o em rá.dio seja proveniêntes de 

elétrons com energias mais baixas, próximas a uma ou duas centenas de 

keV (Kai et ali', 1985; Nitta e Kosugi, 1986; Kosugi, Dennis e Kai, 

19881 Esta sugestão, porém, exige campos magnéticos intensos devido à. 

baixa eficiência de emissã.o em freqüências altas de microondas dos 

elétrons de baixa energia (p. ex.: Mackinnon et alli, 1986; Nitta e 

Kosugi, 1986; Kosugi,Dennis e Kai, 1988). 

O número de elétrons inferidos pelos modelos que dão 

conta das emissões em raios X duros e em microondas tem diferido por 

algumas ordens de grandeza como observou. Peterson e Winckler (1959) 

(ver também revisão em Svéstka, 1976). Porém, o número de parâmetros e 

condições de contorno desconhecidos nos modelos de emissã.o 

girosincrôtronica são tantos que permitiram que muitas sugestões 

fossem dadas amenizando ou anulando esta discrepância (Gary, 1985; 

}(ai, 1986; Mackin.non et alii, 1986). 
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Um aspecto controvertido da similaridade das populações 

emissoras em raios X duros e em microondas é conhecido como atrasos 

nos má.ximos de emissã.o em raios X duros em função da energia bem como 

atrasos do pico de emissã.o em microondas com relaçã.o à raios X duros. 

Este fato, porém, nã.o invalida a similaridade da evolução temporal das 

emissões e tem sido tratado como uma característica do acelerador (um 

endurecimento do espectro de elétrons) ou uma relaxação colision.al das 

partículas, diferencial em energia (Vlahos et alii, 1986). No caso de 

pequenos atrasos observados em microondas sugere-se ainda mecanismos 

absorptivos ou emissivos diferenciais em freqüências Wiehl et alii, 

1980, Costa e Kaufmann, 1983). Uma colocação mais recente prevê que os 

atrasos pequenos possam ser devidos â composições aditivas de emissões 

de múltiplas fontes de evoluçã.o temporal diferentes (Costa et alii, 

1989). Com relação ao endurecimento do espectro em raios X duros 

propõe-se que o espectro de elétrons de mais baixa energia 

praticamente nã.o se modifica quanto ao In.dice espectral, sendo o 

endurecimento mais acentuado nas energias mais altas (Vlahos et alii, 

1986 e referências dadas ali). Esta mudança de comportamento da 

distribuiçã.o de energia dos elétrons deve-se refletir na razã,o de 

emissã.o em microondas comparado à emissã.o-x dura por se tratar de uma 

região de energia cinética cujos extremos estã.o mais relacionados 

esta ou aquela emissã.o (radiaçã.o X dura ou microondas), como foi 

reportado, por exemplo, em Mackin.n.on et alii (1986). Alguns trabalhos 

recéntes têm tentado estabelecer quantitativamente esta razã.o de 

emissã.o, como em Bai, Kiplinger e Dennis (1985), através do Índice de 

riqueza microondas, MRI, calculados como a razã.o da emissã.o em 9 GHz 

comparada â emissão em raios X duros integrados. Por outro lado, Kai, 

Kosugi Nitta (1985) e Kosugi, Dennis e Kai (1988) também estabeleceram 

relações empiricas entre a emissã.o explosiva em 17 Gliza e raios X duros 

de várias energias. Basicamente, foram estabelecidas duas classes 

quanto â razão de emissão, uma relativa à maioria das explosões, 

chamada de impulsiva e uma outra minoritária que estabelece uma classe 

de eventos mais ricos quanto à emissão em microondas chamada de 

explosões extensas. Devemos notar, que é possivel observar certas 

explosões solares em altas energias em raios X duros, porém o caráter 

de lei de potência do espectro de fótons reduz rapidamente a emissão 
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em energias mais altas para um nivel abaixo do limite de detecçã.o dos 

instrumentos à bordo dos satélites na maioria das explosões. Assim, em 

geral, nos referimos á raios X duros como sendo a emissã.o abaixo de 

uma ou duas centenas de keV, simplesmente devido àfalta de 

sensibilidade dos instrumentos. 

A hipótese da emissã.o em raios X duros e em microondas 

de uma população comum de elétrons precisa de algumas considerações à 

mais, frente às discussões que apresentamos acima. Podemos tomar como 

válida a origem e evolução temporal dos elétrons de uma dezena á 

milhares de keV. Porém, a extremidade mais baixa de energia está mais 

relacionada á emissã.o em raios X duros praticamente devido à baixa 

sensibilidade dos instrumentos e o outro extremo à emissão em 

microondas dos elétrons de mais alta energia. 





CAPITULO 2 

SEPARAM° DAS FakIllE ~ORAS EM MICROONDAS E EM RAIOS X DUROS 

Os modelos concorrentes de distribuição dos elétrons, 

térmico ou não-térmico, utilizados para explicar as explosões solares, 

combinados com as disposições geométricas possíveis dos elétrons na 

fonte e com os meios mais ou menos eficientes de produzir radiaçã.o, 

estã.o delineados no Fluxograma 2.1. Nós apresentamos no decorrer deste 

capitulo as evidências que apontam para urna divisão, quanto ao ângulo 

de passo, dos elétrons na fonte em um modelo que denominamos d.e 

aprisionamento mais precipitaçã.o. 

Tomando observações em raios X duros e em microondas com 

alta resolução temporal Lin et alil (1981) concluiram que a emissã.o em 

microondas é uma versão alisada da emissão em raios X duros devido 

ausência de estruturas finas d.e emissão em microondas (de duraçã.o da 

ordem de 80 ms) presentes em raios X duros. Este fato isolado revela 

um comportamento temporal das partículas emissoras em raios X que nã.o 

estã.o presentes na emissão em microondas. Porém, o aparecimento de 

estruturas de emissã.o tão rápidas como por exemplo os "spikes" 

(estruturas finas de emissão de duraçã.o de uma fraçã.o de segundo) 

concomitante com uma emissão mais gradual têm sugerido dois processos 

que limitam o tempo de vida das partículas emissoras: o tempo de 

percurso do elétron pela regiã.o emissora e o tempo de aprisionamento 

seguido da relaxação colisional e-/ou perda do aprisionamento. Estes 

processos de aprisionamento mais precipitação tem sido, na verdade, 

evocados para explicar os atrasos dos máximos de emissã.o em raios X 

duros como funçã.o da energia (p. ex.: Mackinnon et alli, 1983: Trottet 

e Vilmer, 1983). O aprisionamento seguido de precipitação tratado em 

Mackinnon et alii (1983) no limite de difusã.o fraca dos ângulos de 

passo dos elétrons e por Trottet e Vilmer (1983) no limite de difusão 

forte, utiliza o confinamento dos elétrons por espelhamento magnético 

seguido de uma difusão continua dos ângulos de passo repreenchendo o 

cone de perdas. Uma situação similar de aprisionamento mais perdas, 

também, pode ser conseguida com o modelo 

9 
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de distribuição quase-térmica Introduzido por Brown. Melrose e Spicer 

(19791 o qual retém elétrons abaixo d.e um certo limite de velocidade 

com uma distribuição quase-térmica de energia e permite o escape de 

elétrons mais energéticos com uma distribuiçã.o "tail" que precipitam ã. 

cromosfera. Em ambas as situações apresentadas, a separaçã.o dos 

elétrons em ângulo de passo ou energia interagindo com regiões 

diferentes do 'plasma ambiente pode resultar em emissões diferenciadas 

em alguns aspectos na região microondas comparada A região de raios X 

duros Também, em ambas as situações, a população confinada é em geral 

modelada no topo do arco magnético ou regiões coronais enquanto que as 

partículas precipitantes teriam, basicamente, suas emissões próximas ã. 

Cromosfera (p. ex.: Kane et alii, 1980; Vlahos et alii, 1986). As 

observações dos imageadores da emissão X dura, o SXT no satélite 

japones Hinotori e HXIS no satélite americano SMM têm mostrado que a 

radia.çã.o X impulsiva é proveniente, basicamente, da Cromosfera, como é 

o caso dos eventos do tipo 3 (Tsuneta et alii, 1983; Du.i.jveman, Hoyng 

e Machado 1982). Estas observações levam ainda à que a emissão gradual 

em raios X é tipicamente coronal. Estes eventos do tipo B correspondem 

aos eventos impulsivos nas estatísticas de Kai, Kosugi, e Nitta 

(1985), Nitta e Kosugi (1986) e Kosugi, Dennis e Kai (1988), enquanto 

que os eventos graduais correspondem aos eventos chamados extensos. Do 

ponto de vista das observações estereoscópicas de eventos no limbo do 

Sol, realizadas fortuitamente por dois satélites sepa.rados, Kane et 

alii (1979, 1982) e Kane (1981) tèm mostrado que a emissã.o impulsiva 

quase toda proveniente de alturas cromosféricas e pelo menos 70% da 

emissão gradual em raios X duros também. Porém, para raios X duros de 

energia maior que 100 keV a emissão independe da altura. A emissã.o em 

rádio de eventos próximos ao limbo em 17 GHz, observada por 

interferemetro, parece provir de elétrons em alturas da ordem de 10 4  

km acima da Fotosfera (Na.kajima et alii, 1985). As observações do VLA 

e WRST têm mostrado a emissã.o em microondas de fontes compactas entre 

nódulos de emissã.o H-a sugerindo uma emissã.o no topo de arcos 

magnéticos (p. ex.: Marsh e Hurford, 1980, Kundu, 1983). 
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2.1 - AMPUTUDE RELATIVA DA EMISSÃO 

Para uma exploraçã.o teórica da emissão, é importante 

conhecer a forma funcional que descreve a distribuição das partículas 

em energia, que se estabelece durante o flare, na região d.e energia em 

que as partículas sã.o aceleradas. No caso térmico, descrito 

anteriormente, esta função é bem conhecida e prevê limites efetivos 

para a região de energia envolvida. Não obstante, se a funçao nã.o 

possue tais limites, ou seja, se esta pode se estender matemãticamente 

para os extremos de baixa e alta energia indefinidamente, tal regiã.o 

deve ser arbitrada ou obtida das observações. A distribuiçã.o do tipo 

lei de potência que descreve, em geral, o número das partículas em 

função da energia em processos de aceleraçã.o nã.o-térmicos, de injeção 

instantânea de energia mais aprisionamento ou injeçã.o continua, têm 

este comportamento funcional. O limite inferior desta distribuiçã.o 

certamente é maior que a energia térmica (kT) ambiente da regiã.o 

explosiva conhecida pelas observações de linhas de emissã.o de raios X 

moles como sendo da ordem de 10 keV. O limite superior de energia e 

possiveis quebras no comportamento funcional da distribuiçâo, 

admitindo mais de uma lei de potência no intervalo de energia de 

interesse, serão objetos de estudo neste trabalho. 

A similaridade da emissã.o em microondas e em raios X 

duros foi bem estabelecida, para estruturas da ordem de segundos de 

duraçã.o, pelo trabalho de Kosugi, Dennis e Kai (1988). Porém, nas 

estruturas de duraçã.o menor que um segundo prevaleceram outras 

características, a saber, o perfil temporal em 17 GHz é menos "spike" 

que em raios X acima de 50 keV o que confirma o resultado de Lin et 

alii (1981). A emissão em raios X é mais "spike" em altas energias e a 

regiã.o de energia que raios X mais lembra o perfil temporal em 

microondas (excluindo as estruturas de subsegundos) difere de evento 

para evento e usualmente cai entre 30 e 100 keV, como foi apresentado 

no trabalho deles. Assim, parece nos que existe uma composiçã.o de 

emissões em raios X duros bem como em microondas, exigindo pelo menos 

duas populações emitindo distintamente, levando à correlações entre 

uma certa freqüência de observaçã.o em microondas e uma certa energia 
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em raios X duros, dependentes da composiçã.o destas fontes. Não há 

porque supor que a eficiência de emisE..,,ão de cada pckpulaç,ão dentro dos 

mecanismos distintos de emissã.o em microondas e em raios X sejam 

iguais entre estas duas regiões de emissões. Esta composição de 

emissão com características diferentes quanto as escalas de tempo 

envolvidas concorda também com outros resultados obtidos por Kawabata 

et alii (1982) com a observação interferométrica de um evento em 1 de 

abril de 1981, Klein, Trottet e Magun (1986) com a interpretação 

teórica da explosão de 29 de junho de 1980 com um modelo de fonte não-

homogênea em microondas e por Brown et alii (1983) analisando as 

observações estereoscópicas em raios X duros. 

Em microondas, a amplitude relativa da emissão mais 

impulsiva pela emissão gradual têm sido medida e se mostra em geral 

abaixo de 10% no pico das explosões, como pode ser visto no trabalho 

de Takakura et alii (1983) e reconfirmado recentemente em Correia e 

Kaufmann (1987) (veja Figura 2.1). Portanto, as amplitudes relativas 

da emissã.o impulsiva em microondas são bastante pequenas para que 

possam ser medidas por um instrumento de baixa sensibilidade ou 

detectadas numa correlaçã.o com raios X duros sem a subtraçã.o da 

componente gradual para que seja realçada a componente impulsiva. Em 

raios X duros esta amplitude relativa se mostra acima de 50% como pode 

ser visto nos trabalhos de Takakura et alii (1983) e Kosugi, Dennis e 

Kai (1988). O resultado desta composiçã.o de emissões, no caso de 

microondas, nos leva à conclusão de que os espectros que temos 

analisados na literatura referem-se principalmente à componente 

gradual em termos de emissã.o, uma vez que esta é, em geral, maior que 

90% da emissão total do fiarei O pico de emissão em microondas atrasa-

se com relaçã.o ao pico em raios X duros, como já comentamos 

anteriormente, de uma .fraçã.o de segundo até uns poucos segundos (veja 

também a estatística de Kosugi,Dennis e Kai, 1988) e a adição da 

componente gradual com a componente impulsiva com uma amplitude 

relativa de 1% leva a um deslocamento do pico de emissã.o da estrutura 

impulsiva para direita, ou seja, atrasando esta de 10% do período da 

estrutura rápida (Costa et alii, 1989), como veremos no Capitulo 5. Os 

atrasos resultantes da composiçã.o aditiva da emissão gradual com a 
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emissão impulsiva é função da amplitude relativa da componente 

impulsiva e é tanto menor quanto maior for a mesma. Assim, é de se 

esperar que a composição da emissão X dura seja menos deslocada de seu 

tempo original devido à. grande amplitude relativa da componente 

impulsiva. 
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Fig. 2.1 - Amplitule relativa dos pulsos versus a ±requéncia 
de observarAo. 
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22 - CORRELACAO 

2.2.1 - ESTATISTICAS 

O principal resultado de correlaçã.o das emissões de pico 

das explosões solares medidas em microondas e em ralos X duros é 

certamente a estatística de aproximadamente 400 eventos de Kosu.gi, 

Dennis e Kai (1988). Foi estabelecida uma relaçã.o linear entre a 

intensidade do pico da emissã.o dos eventos em 17 GHz (Fr em unidades 

de sfu.-unidade de fluxo so1arr-10 19  erg s-1  cm-2  Hz-1  str-1) e em raios 

X integrados acima de 30 keV (Fx em contagens/3) como sendo: 

Fr=0,08Fx. O espalhamento em torno da reta ajustada é bastante pequeno 

de tal forma à. levar os autores à conclusão de que a intensidade do 

campo magnético nã.o deve variar de mais do que um fator 2 para toda a 

amostra de eventos (Kosugi, Dennis e Kai, 1988; veja também: Kai, 

Kosugl e Nitta, 1985; Nitta e Kosugi, 1986). Os coeficientes de 

correlação linear obtidos nas correlações da emissão em 17 GHz e a 

emissã.o em quatro bandas de energia de raios X duros para eventos 

impulsivos e extensos por Kosugi, Dennis e Mal (1988) são mostrados na 

Figura 2.2. 

Como podemos ver na Figura 2.2 o coeficiente de 

correlação linear entre a emissão em 17 GHz e em raios X duros cresce 

com a energia dos ftitons em raios X para os eventos extensos e 

decresce para os eventos impulsivos. Este resultado deve conter, 

certamente, informação sobre a composiçã.o aditiva das emissões 

impulsivas e graduais diferenciadas para raios X duros e microondas 

Que estamos sugerindo. Como ficou estabelecido no trabalho de Kosu.gi, 

Dennis e Kai (1988), a emissã.o em raios X duros de mais alta energia 

se mostra mais "spike" (com a amplitude relativa da componente 

impulsiva maior). Assim, a partir da nossa proposta de que a 

componente mais impulsiva seja característica dos elétrons em 

precipitação, a emissão em raios X de mais alta energia destes 

elétrons teria menor contribuição dos elétrons aprisionados. Para as 

três explosões analisadas em Correia e Kaufmann (1987), a tendência 



17 

0.8 

o.. 

0.4 

0.0 

 

Banda de Energia 

Fig. 2.2 - Coe±iciente de correla.r.ão linear p do log do ±luxo de 
pico da emissão mi microonlas (17 Mi) contra raios X duros 
em quatro energias. 

- As curvas rotillAdiAffl;  can IXT. taram obtidas can a amostra 
de en<plosbes classificadas cano extensas e as curvas can 
IMP. para as impulsivas. As bandas de I à IV correspondem 
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das amplitudes relativas da componente impulsiva é a mesma que em 

raios X duros, ou seja, as freqüências mais altas, relacionadas à. 

emissã.o dos elétrons mais energéticos, têm amplitudes relativas 

maiores (ver Figura 2.1). Um outro resultado importante, foi obtido 

por Correia (1983), onde se mostra que as explosões em microondas 

aparentam uma superposição de pulsos de emissã.o com amplitudes 

relativas maiores quando a emissã.o é baixa. Assim, pode-se concluir 

que os eventos impulsivos em 17 Gliz na estatística de Kosugi, Dennis e 

Kai (1988) apresentaram amplitudes relativas de uns poucos pontos 

percentuais, correlacionando-se melhor com os canais de mais baixa 

energia em raios X duros, onde as amplitudes relativas da componente 

impulsiva são mais parecidas com as mesmas em microondas. No caso dos 

eventos extensos, onde as emissões em microondas e em raios X duros 

devem provir, basicamente, da mesma populaçã.o de elétrons, aprisionada 

no arco magnético, a correlaçã.o das duas bandas de emissão é melhor em 

direçã.o aos canais de mais alta energia. Este resultado indica que os 

elétrons emissores em 17 Gliz estão no extremo de mais alta energia da 

distribuição, como é inferido em Takakura (1973) e Mackinnon et elli 

(1986). Assim, acreditamos que a separaçã.o da emissã.o das partículas 

em precipitação da emissão das partículas aprisionadas crie condições 

para que o resultado observacional da Figura 2.2 seja obtido. 

222 - EMERGIA MEDIA DAS PARTICULAS 

A relação que se estabelece entre a energia cinética 

média do sistema emissor e a energia média dos f6tons emitidos na 

banda de raios X duros e na banda de microondas depende do modelo de 

emissã.o. A correlaçã.o que tentamos estabelecer entre as duas bandas de 

radiação é sensivel aos parâmetros do mecanismo de emissão que 

relacionam o número de partículas numa dada energia cinética ao 

espectro de féttons emitidos. O estudo apresentado por Kosugi, Dennis e 

Kai (1988) mostra estas relações entre a energia cinética e a energia 

dos fôtons para raios X (modelos de emissã.o alvo espêsso e alvo fino) 

e também para microondas opticamente fina de elétrons levemente 

relativisticos com um espectro de energia do tipo lei de potência e 

com uma distribuiçã.o dos ângulos de passo isotrópica num plasma sem 
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colisã.o e com campo magnético uniforme. O resulta' do da emissivid.ade 

em raios X duros em função da energia pode ser visto na Figura 2.3 e 

da emissividade em microondas nas Figuras 2.4a e 2.1b. 

Pode-se ver na Figura 2.3 que a emissão em raios X duros 

proveniente, basicamente, de elétrons com energias cinéticas de uma 

à três vezes a energia do fekton em ambos os modelos de emissã.o, alvo 

espesso ou alvo fino. Assim, a energia média da emissã.o X dura não 

deve ser superior à energia cinética média dos elétrons emissores. No 

caso da emissão em microondas, a relaçã.o entre a energia do fáton e a 

energia dos elétrons emissores depende do número harmónico da 

girofreqüência e do Indice espectral da distribuição de energia. Sendo 

a emissão opticamente fina acima de 8 GHz (Stahli, Gary e Hurford, 

1989) o número harmônico deve ser maior que 5 (mesmo para os campos 

magnéticos extremados inferidos em Kosugi, Dennis e Kai s  1988). Assim, 

a emissã.o em microondas opticamente fina deve provir de elétrons com 

energia superior á 100 keV. 

A energia cinética média dos elétrons emissores 

distribuidos em energia segundo uma lei de potência pode ser escrita 

como : 
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Para 6>=2 a soluçã.o acima sempre resulta em um e 

muito próximo ao corte inferior de energia eia Vamos supor que 

ei=25 keV e 2<6<=6 e o corte superior de energia seja: 
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100<e2<10.000 keV. As energias médias destes sistemas podem ser 

vistas na Figura 25. O índice espectral em raios X duros para as 

explosões impulsivas e extensas obtido por Kosugi, Dennis e Kai (1988) 

é tipicamente 3, para ambos os casos. O valor de (5 calculado a 

partir deste índice espectral de 16tons, é de 2,5 no caso de emissã.o 

bremsstrahlung por alvo fino é d.e 1,5 no caso de emissão por alvo 

espesso de partículas precipitantes. Pode-se ver da Figura 25 que, 

para todos os efeitos, a energia média dos elétrons é menor ou da 

ordem de 50 keV. 

Para podermos estabelecer uma relação temporal entre a 

variaçao da distribuição de energia das partículas e as variações 

consequentes na emissão em raios X duros, vamos supor uma relação 

linear entre as escalas de tempo características de cada variação, as 

variações temporais do número dos elétrons em cada energia e as 

varia.ções temporais do fluxo 'de emissão em raios X duros. Para isso, 

vamos propor que a energia e do fotõn é proveniente de elétrons d.e 

energia e similar, o que é bastante razoável como vimos 

anteriormente dos resultados de Kosugi, Dennis e Kai (1988). Assim, 

seja a relação: 

1 d 	1 d 

	

x(e 	 N(e) 
Sx(e).% 	 N(e) 	 (2.3) 

	

S) 	 dt 

onde S(C)  é o fluxo de emissã.o em raios X duros na energia do 

fáton, e, e N(e) é o número de elétrons de energia cinética 

e emitindo primordialmente fátons de energia e cuja varlaçã.o 

temporal reflete principalmente a variaçã.o temporal da radiaçã.o. Vamos 

propor ainda uma relação similar para o fluxo d.e emissã.o em 

microondas, ou seja: 

1. 	d 	 1 	d 
Sw(v)R; 	 N(e9() 	 (2. 4 ) 

	

S(v) dt 	 dt 



50 

<S=3  

6=5 

30 

1c 	 ici3  104 

e2(keV) 

Figuro 2.5 

Fig. 2.5 - Energia média dos elétrons, 	versus o corte superior 
de energia. e2. 

- (Is cálculos ±oram efetuados usanio-se para isto una 
distriluipão de elétrons do tipo lei de potencia can 
irrlice espectral 3S1355 can corte inferior de energia 
em 25 kV e corte superior 1025€251.01  Ice','. 
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onde 	a energia dos elétrons cuja variaçã.o temporal comarxda a 

variaçã.o da emissão em microondas na frequência u 

A hipótese de trabalho de Nitta e Kosugi (1986) foi a de 

que e portanto a divisão da Equaçã.o 2.3 pela Equação 2A 

resulta em: 

	

1  d 	 1 
Stx(e) 	 

	

Sx(e) dt 	s ir r —, 7-  Si_t.(17=a- ) 
11,\ Ll'w) dt 

(2.5) 

cuja correlação é linear e com coeficiente angular igual à um ou 

0=450  corno no trabalho deles. Devemos observar que se a 'variação 

temporal de N(e) é constante com a energia e, torna-se 

impossível mapear uma frequência em rádio com a Equ.açao 2.1, porém o 

endurecimento do espectro de ótons em raios X duros, comumente 

observado, sugere que dN()/dt é diferente de zero. 

Na verdade, se queremos estabelecer uma relação entre 

e e eA devemos abandonar a hipótese de que eles sejam iguais 

priori. Para analisarmos esta relação vamos utilizar uma ditribuição 

de energia dos elétrons do tipo lei de potência, ou seja, 

e —eS  
N(e) --= Ptic, 	 (2.6) 

Lo 

onde No  é o número de elétrons entre e o  e €0-1-de no corte 

inferior de energia e o  desta distribuição eóéo índice 

espectral da mesma. Vamos supor que esta lei seja única e se estenda 

até pelo menos a energia e* e que sua evoluçã.o temporal não 

modifique demasiadamente sua forma funcional. Assim, a escala d.e tempo 

caracteristica da evoluo desta distribuiçã.o pode ser escrita como: 

1 d 	1 	In(Ve ) -(5  
N(e)= 	

T: (e) 	
(2,7) 

N  
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onde TN0  é a escala de tempo da variação do número de partículas 

no limite inferior de energia e T é o equivalente para o 

índice espectral da distribuição. Para estabelecermos uma relaçã.o 

entre as escalas de tempo das emissões em raios X duros e em 

microondas podemos utilizar a Equaçã.o 2.3 e a Equação 2.1 na Equaçã.o 

2.7 obtendo: 

1 d 	 1 d. 	In(e/e()-cs 	 (2.8) --sx(e) - 	SK0,0= ----- 
S(e) dt 	S (v) dt 

ou ainda: 

d.log 	 In(e/C1/4) -(5  
	  556.e).7. 1 + 	 (2.9) 
dicg(Stp)) 	 cilog(Sp(v))/dicg(6) 

A Equação 2.9 nos informa que, em escala logaritmica, a 

correlação da emissão em raios X duros com a emissã.o em microondas tem 

um coeficiente angular maior ou igual a um devido à que 

1log(S 4.(u))/dlog(6) é menor que zero como resultado do 

endurecimento do espectro durante a fase de crescimento do evento 

(Kane e Anderson, 1970 e Crannell et alii, 1978), e e.'ç é maior ou 

igual ã. e devido ao mecanismo de emissão em si. No trabalho de 

Nitta e Kosugi (1986) foi estabelecido que os perfis temporais das 

emissões nas duas regiões de freqüências seriam mais parecidos quando 

estas emissões provissem de eletráns com a mesma energia 

(e)1/4 =e). Na nossa interpretação, achamos que a composição das 

emissões provenientes de regiões fisicamente distintas deva ser levada 

em conta. Neste caso, o coeficiente angular da correla.çã.o linear, em 

escala logaritmica, seria maior do que um, como podemos avaliar para o 

evento da Figura 1 do Nitta e Kosugi (1986). Na fase de crescimento 

desta explosã.o o fluxo em 17 Gliz cresceu de duas ordens de grandeza 

como pode ser visto na Figura 1 deles enquanto que o endurecimento do 

espectro de átons em raios X duros foi de y=2,9 para y=2,4. 

No caso da emissão em raios X duros ser por bremsstrahlung em alvo 

fino, o índice espectral da distribuiçã.o de energia dos elétrons seria 
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de cs=2,4 e 1,9 e no caso de alvo espesso de elétrons em 

precipitação este seria de c5=1,1 e 3,9, respectivamente. Assim, a 

derivada logaritmica do lado direito da Equação 2.9 pode ser avaliada 

resultando em: 

cl 
	 logazit( 17G.) -29±9 
dlog(6) 

(2.10) 

A partir do resultado encontrado na Equação 2.10 podemos 

estabelecer os ângulos de correlação para diversas razões de energias 

e ./ed9' como pode ser visto na abela 2.1. 

e e 	#e" 	 e 	.) 

18 1/10 

50 1/100 

52 1/1000 
... 

Tabela 2.1 - Angulo de correlação, 
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Devemos notar que esta análise nã.o inclue nenhuma 

informaçâo sobre a composição da emissão das partículas aprisionadas 

com a emissã.o das partículas em precipitação. Assim, os nossos 

cálculos exploratórios apenas informam que o ângulo de correlação pode 

ser diferente de 15 0  se a energia média dos elétrons emissores em 

raios X duros for diferente da energia média dos elétrons emissores em 

microondas No caso da composiçã.o não ser verdadeira ou nã.o modificar 

em muito esta análise, podemos estabelecer que a energia média dos 

elétrons emissores em raios X seja da ordem de 37 keV, isto é, a 

energia cinética média dos elétrons com uma distribuiçã.o de energia 

lei de potência e índice espectral 6=1 (tipico), como vimos na 

Figura 2.5. Como vimos, pela teoria, a emissão em raios X duros é 

proveniente de elétrons com, praticamente, a energia do fóton (Kosu.gi, 

Dennis e Kai, 1988), ou ainda, como determinado por Nitta e Kosu.gi 

(1986), a energia média dos elétrons é 1,4 à 1,8 vezes a energia média 

dos lã-tons emitidos. Neste caso podemos nos referir a um dos gráficos 

que relaciona o ângulo de correlaçã.o de raios X duros e a emissã.o em 

17 G'Hz em .funçã.o da energia do fáton em raios X, como podemos ver na 

Figura 2.6, para obtermos o ângulo de correlaçã.o para uma energia 

média de fótons igual à 37 keV. A partir da Figura 2.6 ou da Figura 2 

d.e Nitta e Kosugi, o ângulo de correlaçã.o se encontra, tipicamente, 

entre 500  e 600. Para estes ângulos de correlação, o resultado da 

derivada apresentada na Equação 2.9 determina que a razãb das energias 

médias, de elétrons emissores em raios X duros para elétrons emissores 

em microondas, está certamente abaixo de 1/10. 
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23 - POLARIZAÇA0 

De uma forma sucinta o Fluxograma 2.2 ilustra a melhor 

adequaçã.o das caracteristicas da polarização circular observada com os 

modelos de aprisionamento mais precipitação. 

A polarização de eventos solares em microondas tem sido 

estudada estatisticamente desde o 20. 0  ciclo de atividades solares (p. 

ex.: Kaufmann et ali', 1968, Kosugi, 1985). O grau d.e polarização 

circular da emissã.o em microondas opticamente fina das explosões 

solares é, em geral, da ordem de 30% â. 50%, como pode ser visto em 

Kaufmann et alii (1968) e Kosugi (1985), veja Figura 2.7. A 

polarização circular de eventos impulsivos chega à ser 100% e tem sido 

atribuída à. emissã.o girosincrotrônica proveniente dos pés de arcos 

magnéticos assimétricos quanto à intensidade magnética das polaridades 

opostas do campo (Kundu e Vlahos, 1979). A polarização circular da 

radiação girosincrotrônica tem sido calculada para uma fonte de 

emissã.o com campo magnético nao-isotrópico, supondo que o acoplamento 

entre modos seja desprezível e em propagaçã.o onde vale a aproximação 

quase-longitudinal por Klein (1984) como pode ser visto na Figura 2.8. 

Como podemos ver nesta figura, a emissao em microondas opticamente 

fina para um arco magnético situado no centro do sol, é invariante 

para toda a extensão da fonte e no entanto a polarização é bem mais 

intensa sobre os pés do arco magnético. Se levarmos em consideraçã.o a 

estatistica apresentada na Figura 2.7 e a nossa hipótese de que a 

emissão em microondas é a composiçã.o da radiaçã.o proveniente das 

partículas em precipitaçã.o nos pés do arco magnético mais a radiaçã.o 

proveniente dos elétrons aprisionados no topo da fonte, então, os 

eventos mais intensos apresentam maior emissã.o do topo e os eventos 

menos intensas e mais impulsivos apresentam maior emissã.o dos pés. 
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Fig. 2.8 - Parãmetros 1 e V de Stokes versus ângalo de varredura. 

- Os parâmetros de Stokes foram calcula:los man:J.o-se um 
modelo de ±onte não-hanogeneo, porésn, a frequência de 
emissão nestes graficos é opticamente ±ina. O irxlice 
agpectral de elétrons è 6.3. No destaque vemos a 
definira:10 ângulo de varredura 	x, denotado na 
abcissa, para un modelo bidimensi anal de arco magnético. 

FUNTE: Klein (1981). 



CAPITULO 3 

=CIRO DE EMISSAO EM MICROONDAS 

Vamos explorar a possibilidade de um espectro de elétron 

com d.uas leis de potência, evidenciada em outras análises, ser 

compatível com o espectro de emissão em microondas como ilustramos no 

Fluxograma 3.1. O cálculo dos coeficientes de emissã.o e absorção 

girossincrotrônicos, que descrevemos em detalhes no Apêndice A, seguem 

um equacionamento bastante complexo, porém já foram algumas vezes 

explorados na literatura. Devemos a delimitaçã.o mais precisa dos 

parâmetros do plasma que controlam a emissão girossincrotrônica e a 

interpretaçâo auto-consistente destes, ã. qualidade dos espectros de 

explosões solares exclusivos desta amostra que analisamos. 

O espectro giromagnêtico de partículas em movimento no 

ambiente solar tem sido explorado desde Taka.kura (1960), naquela 

ocasião utilizando a teoria sincrotrônica de elétrons relativísticos. 

Posteriormente, foi apresentada uma solu.çã.o numérica para a radiação 

girossincrotremica, onde já se estabelecia a emissã.o de elétrons 

levemente relativIsticos para explicar a emissã.o explosiva solar por 

Ramaty (1969). Uma revisã.o bastante completa foi apresentada 

recentemente por Klein (1984), o qual, explora o assunto para um 

plasma solar com campo magnético nã.o-homogêneo. O espectro de emissão 

girossincrotrônico é caracterizado basicamente pelos índices 

espectrais opticamente espesso (a ,r >>1) e opticamente fino 

(cat r<< i) e pela frequência de pico (v p) do espectro. 

Simbolicamente, o espectro de emissão tem a forma de um V invertido 

(Figura 3.1). Com menos importância nos estudos até agora, tem sido 

tratada a primeira estrutura hamônica que aparece no espectro na 

regiã.o de baixas freqüências. O ambiente físico da emissã.o 

girossincrotrônica de explosões solares tem sido modelado, 

tipicamente, sob dois enfoques quanto a complexidade espacial da 
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fonte. O modelo homogêneo que faz com que os parâmetros que 

influenciam a emissão sejam constantes espacialmen.te. No modelo não-

homogêneo computa-se, tipicamente, as variações espaciais d:a densidade 

e campo magnético. Estes dois modelos de fonte apresentam algumas 

diferenças referentes ao espectro de emissão produzido. Por exemplo, 

estudando um modelo d.e fonte nã.o-homogênea, Takakura e Scallse Jr 

(1970) e Takakura (1972) mostraram que a largura do espectro aumenta 

se comparado com o espectro d.e fonte homogênea devido basicamente ao 

abaixamento do índice espectral opticamente espesso. O resultado de 

Takakura e associados evidencia apenas a não-homogeneidade do campo 

magnético pois a densidade ambiente foi mantida baixa para que o 

índice de refração do meio pudesse ser considerado unitário (vá.cuo). A 

variação espacial da densidade é às vezes incluída quando se deseja a 

soluçã.o da equaçã.o de transferência radiativa no trajeto da radiaçã.o. 

Porém, a contribuição maior da densidade ambiente nos estudos da 

emissão girossincrotrônica solar é devida ao efeito Razin ou supressão 

do meio. Este efeito acontece devido à dependência do coeficiente de 

emissão girossincrotreinica no índice de refração do meio emissor. A 

radiaçã.o girossincrotrônica é mais eficientemente produzida em meios 

tênues (com índice de refração próximos à unidade). A combinação deste 

efeito e as absorções que a radiaçã.o pode sofrer no trajeto de 

propagaçã.o podem influenciar muito a região de baixas freqüências do 

espectro (p.ex. Ramaty e Petrosian, 1972; Klein, 1981). Nós vamos 

evitar reescrever a história concluindo sobre o melhor modelo por 

exclusã.o das tentativas falb.as. Propomos um modelo de fonte homogênea 

que mostra as características mais próximas da amostra de dados que 

vamos analisar e, quando possível, enfatizamos estas similaridades na 

sequência do nosso estudo. Assim, a regiã..o de emissão opticamente 

espessa ( à esquerda do pico - Figura 3.1) é moldada pelos mecanismos 

de absorção que atuam no volume de plasma emissor. Nós incluimos em 

nossos cálculos apenas a auto-absorção girossincrotrônica devido aos 

altos índices espectrais opticamente espesso observados (veja também 

Holt e Ramaty, 1969). O efeito Razin poderia também ser incluído em 

nosso estudo no sentido de aumentar o índice espectral opticamente 

espesso. Porém, uma característica deste efeito é a de diminuir 

gradativamente mais, a emissão nos harmônicos mais baixos. Este efeito 
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tem como resultado o desaparecimento da primeira estrutura harmônica 

(p.ex. Klein, 1984), a qual caracteriza a amostra que pretendemos 

analisar e portanto nã.o vamos considerá-lo. O espectro 

girossincrotrônico para as condições solares pode apresentar uma 

região de freqüências baixas no regime de emissão opticamente espessa 

com estruturas harmônicas, como pode ser visto na Figura 3.1, 

resultantes da transiçã.o da emissã.o de linhas ciclotreinicas de 

elétrons de baixa energia com a emissão continua de elétrons 

relativisticos. O lado de altas freqüências (emissão opticamente fina 

acima d.o pico d.o espectro - Figura 3.1) pode apresentar, em funçã.o dos 

parâmetros envolvidos, uma quebra da emissão resultante de um corte 

superior na distribuiçã.o de energia de elétrons não-térmicos ou ainda 

devido à mudança do índice espectral da distribu.içã.o propriamente dita 

(Holt e Ramaty, 1969). O espectro de explosões solares no contínuo de 

rá.dio conhecido como explosões do tipo-IV em microondas (ou explosões 

em microondas), também tem sido objeto de estudos estatísticos desde 

Guidice e Ca.stelli (1975), porém, com baixas sensibilidade, resolução 

espectral e temporal. Uma estatística mais recente apresenta uma 

evoluçã.o considerável destas medidas com altas resoluções, temporal e 

espectral, e alta sensibilidade dos espectros medidos (Stahli, Gary e 

Hurford, 1989, 1990). 
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INDICES ESPECTRAIS OBSERVADOS 

Certamente, os resultados apresenta.dos em Stabil, Ga.r .y.  e 

Hurford (1989, 1990) se constituem na melhor representaçã.o das 

características gerais dos espectros das explosões solares em 

microondas, as quais reproduzimos na Tabela 3.1 

A intensidade d.o campo magnético altera a freqüência d.o 

pico do espectro e pode alterar a largura, como vamos detalhar nas 

seções seguintes. Porém, a partir destas observações os autores 

comentam ainda que a maioria dos espectros apresentam estruturas 

complexas, isto é - evidências d.e multiplas regiões magnéticas 

emitindo, devido à presença mais constante de múltiplos picos no 

espectro d.e emissã.o. Algumas estruturas espectrais que sugerem emissão 

harmônica na região de baixas freqüências foram classificadas como 

espectro de múltiplas fontes na primeira análise deles (Gary 1988). 

Stabil, Gary e Hurford (1990) analisaram uma su.b-amostra do primeiro 

resultado admitindo a possibilidade de uma fonte homogénea estar 

emitindo com a presença da primeira estrutura harmônica no espectro. 

Por exemplo, o espectro apresentado por Stahli, Gary e Hurford (1989) 

para o evento d.e 18 de julho de 1981 (ver Figura 3.2) é bem 

reproduzido pelo espectro teórico de uma fonte com campo magnético 

homogêneo que nós apresentamos na Figura 3.1. 

Evidentemente, foram apresentadas observações de 

espectros por Stahl', Gary e Hurford (1989) que sugerem fortemente a 

emissão de regiões imersas em campos magnéticos diferentes. No 

entanto, é marcante constatar, em outros casos, que a apresentaçã.o de 

certos espectros não deixam dúvidas quanto à emissão de fontes com 

campos magnéticos homogéneos. Ressaltamos que, no sentido de melhor 

dirigir as nossas discussões a seguir, podemos definir dois tipos de 

não-homogeneidade do campo magnético, se é que esta é importante no 

contexto da física das explosões solares. Uma delas, que podemos 

chamar de nã.o-homogeneidade discreta, evidencia um salto na 

intensidade do campo magnético dentro da região emissora (p.ex. Klein, 

Trottet e Magun, 1986). A outra, a nã.o-homogeneidade continua, talvez 
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Fig. 3.2 - Espectro de emissão microonla.s da explosã.o de 18 de julho 
d.e 1981. 

- Espectro obtido pelo absErvattiri o do Oweris Valley can 40 
freqiitâncias de 1 ã. 18 Gz e resolução temporal de 50 ms. 

FeNITE; Stahli, Gary e Har±ord (1988). 
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mais importante, se apresenta como uma variação gradual do campo 

magnético alterando algumas características do espectro tal como a 

largura do mesmo (p. ex.: Takakura e Scalise, 1970 e Klein 19811 Esta 

segunda não-homogeneidade, é menos provável nos casos de espectros que 

apresentem evidências claras de estruturas harmônicas na regiã.o de 

baixa freqüência. A integração dos fluxos emitidos nas regiões com 

campos magnéticos diferentes alisa completamente estas estruturas 

devido à dependência da freqüência destas com o campo magnético (p.ex. 

Klein., 1981). 

A reprodução das características individuais dos 

espectros observados usando-se um modelo de fonte homogénea pôde ser 

obtida com parâmetros típicas para o plasma solar, nos nossos cálculos 

exploratórios. Porém, a auto-consistência destes parãmentros em 

conjunto, quando aplicados à teoria em nosso modelo de fonte 

homogênea, não pôde ser obtida, o que sugere que pode existir uma 

pequena n.ã.o-homogeneidade continua (como vamos examinar mais adiante) 

ou ainda um outro fator que deixaremos para discutir mais à frente 

neste capitulo. Um parâmetro que muito pouco pode ser afetado pela 

nã.o-homogeneidade ou qualquer absorção presente é certamente o índice 

espectral da emissã.o opticamente fina. O limite superior de energia 

dos elétrons ou uma eventual quebra no comportamento espectral da 

distribuição (p.ex. duas leis de potência) poderia afetar o índice 

espectral opticamente fino. Porém, a cleterminaçã.o deste índice pelas 

observações do Rádio Observatório do Itapetinga, entre 22 3r-1z e 11 GHz 

, sugere uma mudança no índice espectral com relaçã.o ao medido por 

Stahli, Gary e I-Iu.rford (1989, 1990) como podemos ver na Figura 3.3. 

Aparentemente, dentro das limitações das medidas do índice espectral 

opticamente fino, encontramos uma pequena variação entre a região de 

baixas freqüências (-8-18 GHz) e a de altas freqüências (22-11 GHz). 

Usando uma distribuiçã.o de energia dos elétrons do tipo 

lei de potência singular com corte inferior de energia em 10 keV e 

corte superior variável entre 700 e 10000 keV determinamos o Índice 

espectral opticamente fino para vários in.dices de potência da 

distribuiçã.o eletrônica e ângulos de visada. A reproduçã.o do índice 
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Cilir<id 2.9 _. $ 

ott'r>>1 3.0 4  /- .3 

V --..lia 6.1 4' , ... .5 

Lr  .85 +/_ .5 

Tabela 3.1 - Parametras caracteristicos de explosbes microondas. 

Indices espectrais opticamente tino e espesso, Ct, 
frequência de pico do espectro em microondas, V i,, 
em GHz, largura à meia potência do espectro relativa 
frequência de pico do mesmo. 
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espectral em microondas opticamente fino observado, acontece entre 

para todos os ângulos de visada, como pode ser visto na 

Figura 34. Seria mais interessante se pudessemos conhecer para esta 

amostra o indice espectral típico dos elétrons para ser comparado ao 

Índice típico (6=1.5), inferido por um modelo de emissão 

ibremsstrahlu.ng' em raios X duros por colisã.o de elétrons em alvo 

espesso (Kosugi s  Dennis e Kai, 1988). Teria a extremidade de mais 

baixa energia do espectro de elétrons (responsáveis pela emissão em 

raios X duros até algumas centenas de keV) o mesmo índice espectral da 

extremidade de mais alta energia (elétrons emissores em microondas)?. 

O índice espectral opticamente fino é dependente do corte superior de 

energia, :índice espectral dos elétrons e ângulo de visada. Assim, para 

reproduzir o índice espectral opticamente fino observado, 

estabelecemos uma relação entre este, o índice espectral da 

distribuição de elétrons e o corte superior de energia para vários 

ângulos de visada (veja Figura 3.51 Para manter o número de pontos 

que o Owens Valley teve na determinaçã.o do índice espectral 

opticamente fino, pelo método dos mínimos quadrados, nós procuramos 

fixar o pico do espectro em 8.1 GHz e o limite superior do mesmo em 18 

GHz. Os resultados sã.o apresentados na Tabela 3.2. As densidades 

colunares de emissão, N1 (N é a densidade de elétrons emissores e 1 é 

a profundidade da fonte) - Figura 3.6, sã.o extremamente dependentes da 

frequência de pico do espectro como veremos a seguir. Os resultados 

apresentados nas Figuras 3,5 e 3.6 foram obtidos fazendo-se B=600 

Gau.ss, 1.50‹.e‹.45 0 . O corte superior, €2, e o índice espectral 

dos elétrons, 6, foram ajustados de tal forma á se obter um índice 

espectral opticamente fino, oGr << i, igual ao observado 

(aT << 1=2.9). O campo magnético apenas define a regiã.o de 

harmônicos da girofrequência em que o ajuste da lei de potência, que 

determina o índice espectral opticamente fino, foi feito. Nõs usamos 

B=600 Gauss como valor típico para esta amostra, inferido através da 

frequência da primeira estrutura harmônica, como veremos a seguir. Nós 

encontramos uma relaçã.o empírica entre o corte superior, e2, e o 

índice 6 do tipo: 
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(3.1) 
e2= 	4" K3 

(60-6)K2  

e entre a densidade colunar de emissã.o (Ni) e 6: 

N1= 	id<56 	 (3.2)' 

oxide os valores das constantes do ajuste são dados na Tabela 3.3. 

A intensidade do campo magnético de B=600 Gauss, 

inferida a partir da primeira estrutura harmônica na Seção 3.2, é 

bastante precisa. Porém, os valores possíveis de N1 que vemos na 

Figura 3.6 oscilam dentro de um grande intervalo de possibilidades. 

Para uma pequena não-homogeneidade do campo magnético, que temos 

discutido em função de preservar as estruturas harmônicas, nã.o devemos 

esperar que a profundidade da fonte emissora seja extremada. A razão 

disto é que para um campo magnético dipolar típico para esta situaçã.o 

(ver Kundu e Vlahos, 19791 1>10 8  cm provoca uma variação em B muito 

maior d.o que um fator 2, o que nã.o é o esperado. Por outro lado, a 

densidade de elétrons emissores inferidos em observações em raios X 

duros é tipicamente 10 8  elétrons cm-3. Pela Figura 3.6, nós temos que 

enfatizar que as densidades colunares mais aceitá.veis acontecem para 

os índices espectrais, 6, menores em qualquer ângulo de visada. 

Vamos voltar à esta discussã.o sobre as densidades colunares de emissão 

na próxima seçã.o. 
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_ 8.150 	1 8.300 8.150 

. C2 	Ni e2 Ni . Ni 	. 

3.0 1000 	2.6x1015  700 1.1x1015  550 8.6x1011  

315 1100 	1.1x1016  770 1.1x1015  600 2.3x1015  

1.0 1250 	1.8x1016  930 1.3x1016  780 6.2x1015  

4.5 1550 	2.0x1017  1500 i 3.8x1016  2000 1.6x1016  

5.0 2700 	6.5x1017  - 1 

Tabela 32 - Parâmetros característicos do plasma emissor; 

Parâmetros obtidos de espectros girossincrotrônicos 
cuja frequéncia de pico é 8,1 GHz. O corte superior de 
energia ez é dado em keV e a densidade colunar de 
emissão Ni etã em em-2. 
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47 

ÍNDICE ESPECTRAL (A) 

Fig. 3.5 - Corte superior de energia, €2, versus indice espectral 
de elétrons. 

- Limite superior de energia, €2, da distribuipão de 
elétrons ER tunçAo do índice espectral de elétrons risRAtios 
para mimetiz3r o Inlice espectral miaroondas, opticamente 
fino, obser~ ct=2, 9. 



10
18 

48 

3 	 4 	 5 

ÍNDICE ESPECTRAL (g.  ) 

Fig. 3.6 - Densidale colunar de Mi 33410, NI, versus índice eapectral 
de elétrons, d. 

Densidaies colunares correaponlentes aos cálculos da 
Figura 3.5 para manter o pico do espectro em 8,1 Glz. 
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e=iso e=3o0 	 e=150 

1932.12 	 100.69 	 216.91 

K2 925 450 	 138.31 

K3 2.68 0.80 	 1.25 

a o  • 5.95 4.80 	 4.70 

K4 4.37x1011  1.55x1012 	2.80x1012  

K 5  1.260 0.983 	 0.832 

Tabela 3.3 - Constantes do ajuste das Equaeles 3.1 e 3.2. 

- K1 e K3 estão em keV, Ki em cm-2. 
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32 - PRIMEIRA ESTRUTURA 111~CA 

O aparecimento da primeira estrutura harmônica nos 

espectros observados por Stahli, Gary e Hurford (1990), tem três 

consequências importantes na modelagem da fonte girossincrotrônica. A 

primeira é a de que o efeito Razin nos casos de espectros que 

apresentem esta estrutura é desprezável. A segunda consequência é a de 

que a presença da mesma, limita a nã.o-homogeneldade continua do campo 

magnético á valores bem baixos (p.ex. Klein, 1981). O terceiro aspécto 

é o de que a freqüência desta estrutura depende do campo magnético da 

regiã.o emissora. Diferente da freqüência de pico cio espectro que 

apresenta, entre outras, dependências fortes também na densidade 

colunar emissora, NI, a freqüência da primeira estrutura harmônica 

determina com razoável precisão a intensidade do campo magnético como 

veremos a seguir. 0 histograma da distribuiçã.o da freqüência desta 

estrutura foi apresentado Stahli, Gary e Flurford (1990). Nós avaliamos 

a freqüência da primeira estrutura harmônica (v1) para 3S.4355 

em funçã.o de (e) e (€2). O resultado apresentado na Tabela 11 

mostra que a freqüência vi é em geral 1,5±0,1 vezes a 

girofreqüência do elétron em todos os casos e foi invariante com 

6. Nós eliminamos ângulos de visada maiores ou iguais à 60 0  

porque os espectros nestes ângulos mostram um número muito grande de 

estruturas harmônicas importantes que seriam confundidas com espectros 

de fontes complexas e certamente não estão presentes na nossa amostra. 

Por outro lado, para o ângulo de visada de 15 0, a estrutura harmônica 

está ausente nos espectros com €2=10 MeV e é pouco perceptível 

para 6=3. 

A intensidade do campo magnético para v1=1,5v g, 

a partir do valor mais provável de vi dado na Tabela 3.1, foi de 

B=600 Gau.ss, como já utilizamos anteriormente. Apesar da pequena 

amostra de eventos analisados em Stahli s  Gary e Hurford (1990), esta é 

Única e pode se constituir numa primeira exploraçã.o sobre a 

distribuiçã.o dos campos magnéticos em explosões solares através da 

relaçã.o entre vi e v g  que apresentamos. O resultado é 
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2 
15°  

800 1.6 1.5 1A 

900 1.6 1.5 1A 

1000 1.6 1,5 1A 

2000 1.6 1.5 1A 

10000 - 1.6 1A . 

Tabela 3.1 - Freclugricia da primeira estrutura harmônica em unidades da 
girotrequencia do elétron. 

€2.  está em keV. 
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apresentado na Figura 3.7 e distribui os campos magnéticos entre 100 e 

800 Gauss. 

A amplitude relativa das estruturas harmônicas no 

espectro, para uma distribuição isotrõpica dos ângulos de passo, 

depende basicamente da razão entre o número de elétrons acima e abaixo 

da energia média de repouso destas partículas. Os elétrons 

relativisticas tem um espectro de emissã.o continua, sincrotrônico, 

completamente sem estruturas harmônicas, enquanto que a emissão 

ciclotrônica dos elétrons não relativisticos se dá nos primeiros 

harmônicos da girofrequência d.o elétron. Um fator que pode ressaltar 

mais ou menos a presença das estruturas é o ângulo de visada. A 

emissão dos elétrons relativisticos é mais intensa na direção do 

movimenta Mesmo uma distribuição de ângulos de passo isotrópica, que 

tem o seu cosseno médio dirigido ã. 500  em relaçã.o ao campo magnético, 

faz com que a razã.o da emissão dos elétrons no relativisticos 

(emissã.o isotrôpica) para os relativisticos mude com o ângulo em 

relaçã.o à direção do campo magnético que a radiação é observada. 

No caso em que o efeito Razin e a não-homogeneidade do 

campo magnético são suficientemente pequenos de forma à nã.o alterar a 

primeira estrutura harmônica, a amplitude desta pode ser explorada na 

análise do corte superior de energia, in.dice espectral e ângulo de 

visada. 
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3.3 - FREQUENCIA DO PICO DO ESPECTRO 

A freqüência do máximo de emissão do espectro 

girosincreitronico é conhecidamente um fator determinante do campo 

magnético. Porém, o desconhecimento de alguns outros parâmetros do 

plasma emissor não permite a determinação independente da intensidade 

do campo magnético durante explosões solares. Dulk (1985) apresentou 

relações simplificadas entre a freqüência de pico do espectro e 

parâmetros do plasma de uma fonte com campo magnético homogêneo de um 

plasma acolisional, com índice de refraçã.o unitário (formalismo de 

vácuo) e elétrons emissores levemente relativísticos distribuidos 

isotropicamente em ângulos de passo. Estas relações simplificadas têm 

sido muito utilizadas na literatu.ra, porém, elas são uma 

aproximação válida para freqüências que correspondam a um 

número harmônico da girofreqüência entre 10 e 100. Devemos 

ressaltar que o pico do espectro em microondas é tipicamente 8 GHz, 

como vimos na Tabela 31 , e portanto a intensidade do campo magnético 

deve ser menor que 280 Gauss para que o pico espectral esteja 

acima do décimo harmônico da girofreqüência do elétron. Isto torna 

impraticável a aplicaçã.o destas relações simplificadas na 

maioria das análises de eventos solares (veja Kai, Kosugi e Nitta, 

1985; Nitta e Kosugi, 1986 e Kosugi, Dennis e Kai, 1988). 

Nós vamos desprezar a possibilidade da emissã.o em 

microondas das partículas aprisionadas ser térmica, basicamente 

porque a emissã.o térmica opticamente fina exige um índice 

espectral muito elevado, da ordem de 8 de acordo com Dulk (19851 o 

que não foi tipicamente observado em Stahl', Gary e Hurford 

(1989, 1990) e na nossa Figura 3.3. 

Por outro lado o corte superior de energia da 

distribuição das partículas emissoras tem sido à muito arbitrado em 

energias altas, da ordem de 10 Me'!, e existem muitas sugestões de 

corte no espectro ou mesmo de quebra (mudança) em sua inclinaçã.o, 
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diminuindo o número d.e elétrons em altas energias (veja 

Forman, Ramaty e Zweibel, 1986). Porém, especificamente para a 

freqüéncia de pico do espectro, o corte superior de energia 

não influencia as determinações da mesma, com exceção de 

cortes extremamente baixos. Nós apresentamos nossos cálculos a 

seguir onde o corte superior d.e energia foi arbitrado em 

C22 IvleV. Assim, nós utilizamos um programa numérico para 

uma solução similar às condições d.e plasma usadas em Dulk 

(1985) para o caso não térmico, porém, a válidade desta 

solução foi estendida â números harmônicos menores do que 10. O 

resultado é apresentado em forma tabular a partir de uma 

expressão simplificada, a saber: 

v C Ba 	 (3.3) 

onde vp  é a freqüência de pico do espectro, E é a 

intensidade do campo magnético, NI é o produto da densidade 

de elétrons emissores (N) pela profundidade da fonte (1), 

respectivamente. As constantes C, a e b são determinadas por 

um ajuste de mínimos quadrados da Equação 33 nos cálculos 

obtidos pelo nosso código numérico, dispostos na Tabela 3.5. 

Estes ajustes foram feitos para a região de harmônicos da 

girofreqüência entre 3 e 15 de campos magnéticos de 200 â 800 

Gauss e NI de 1015  à 1018  cm-2. 

Os ajustes apresentaram erros menores que 5% na 

freqüência de pico e se mostraram bastante compatíveis com os 

resultados calculados com as expressões encontradas por Dulk 

(1985) na região de validade dos cálculos dele. 
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Um resultado que pode3nos obter da relação apresentada na 

Equação 3.1 é a determinação do intervalo de densidades o:adunares., N1, 

que reproduzem uma frequência de pico do espectro em 8,1 Gliz. Usando o 

resultado que obtivemos na seção 3.2 de que 1005B5800 Gauss, nós 

encontramos lx101-15N1.1x1019  como pode ser visto na Tabela 3.6. 

o intervalo extenso de possibilidades de NI é devido à 

pequena dependência que lo p  tem em Nl. 
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6=3 	
I

6=1 8=5 

. 15° 30° 
	.---------------, 

15° iso ..---........................., 30
0 

 45° 150  300  150  

400 5.8x1015  3.2x10" 2.1x10" 2.9x1017  9.9~16  1.7x1016  1.5x1019  2.8x1016  6.4x1017  

500 2.3~1' 1.4x1015  9.9x1011  9.3x1016  3.0x1016  1.3x1016  2.8x1018  5.5x1017  1.2x1017  

600 1.1x10" 6.7x1011  4.8x1011  3.6x1016  1.1x1016  4.8x10" 7.1~17  1.5x1017  3.2x1016  

700 5.7x1011  3.7x1011  2.6x1011  1.6x1016  5.0x1015  2.0x1015  2.2x101?  1.7x1016  1.0x1016  

800 3.3~11  2.2x1011  1.6x1011  8.2x10" 2~10" 9.6x1011  8.2x1016  1.8x1016  3.8x10" 

Tabela 3.6 - Densidade colunar de emissão (cm -2). 

- o campo B está, em G. 
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- LARGURA DO ESPECTRO GIROSSINCROTRONICO 

A largura do espectro em microondas medida na 

estatística de Stabil, Gary e Hurford (1989) foi de 85% cla freqüência 

de pico do espectro, como vimos na Tabela 3.1. A determinaçã.o desta 

largura à meia potência foi feita através do ajuste da soluçã.o da 

equação de transferência radiativa para um meio homogéneo, á saber: 

v 	-k (v./v ) 
Sv=  So 	(.1 e 	g c

) 

g 
(3.4) -  

onde So, k, e1 e e2 (a --T»1=e1 e a is <<i=e2-ei) sã.o costantes à 

se determinar. Esta solução resulta em uma lei de potência para a 

emissão opticamente espessa dada para a região de -freqüências onde a 

opacidade optica. (1 v=kA(Wvg)e2) é maior que a unidade e 

uma outra lei de potência para a emissã.o opticamente fina (T v<1). 

Na verdade, estes limites sã.o soluções assintáticas da Equ.açã.o 3.1 

para T v>>1, à saber: 

ST>>1= So -v-11  v ( 

g 	
(3.5)- 

e para Tv<<1, a equaçã.o: 

v )e -e 2  
S-r« 1=  So k(-  

v g 	
(3.6)- 

respectivamente. Uma vez que a não-homogeneidade continua do campo em 

cada componente espectral ajustada pela Equaçã.o 3.1 por Stahli, Gary e 

Hurford (19891 no parece ser muito importante devido à. presença de 

estruturas harmônicas e pelo alto índice espectral da região 

opticamente espessa (veja Tabela 3.11 podemos vincular a largura 

relativa aos índices espectrais através da Equação 3.1 para 

explorarmos os resultados obtidos. 
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Nós determinamos ajustes de leis de potência no 

coeficiente de absorção girossincrotrônico para toda a gama de 

parâmetros utilizados na determinação da freqüência de pico na seçã.o 

33. O que podemos ressaltar é que os ajustes são muito bons para 

harmônicos que certamente já. estã.o acima da freqüência de pico dos 

espectros de explosões solares com campo magnético de 600 Gauss. A 

presença das estruturas harmônicas faz com que o ajuste da Equação 3.5 

seja apenas uma solução média, lá, com desvios quadráticos minimos. 

Porém, nós vamos proceder de forma bastante similar à Stahli, Gary e 

Hurford (1990) na obtenção destes ajustes aos resultados calculados, 

quanto à. faixa de freqüências selecionada. O argumento da função 

exponêncial na Equaçã.o 3.1 é comumente conhecido. como opacidade óptica 

do meio, Tv , na freqüência v. Assim, vamos determinar a 

largura à meia altura do espectro dado pela Equação 3.4 parametrizando 

a opacidade T v, ou seja: 

tÁvvyg 	(1-e---15 17( e1-e2) 	(1-e-1) 1/el.  
Ir-   - (Wvg)p 	ar 	 2 

(-3.7) 

A Equação 3.1 tem seu máximo em T v=1, porém o ajuste 

por mínimos quadrados desta aos dados com a presença de estruturas 

harmônicas pode mudar um pouco esta solução. Na primeira amostra de 

dados apresentada por Stahli, Gary e Hurford (1989), foi encontrada 

uma largura relativa de 0,85 com índice espectral opticamente espesso 

de cGr >>1=3,1 e Índice espectral opticamente fino de a. r<<i=3,7, 

os quais resultam em T 11=2,9 pela Equação 3.7. Devemos lembrar que 

a primeira amostra de dados continha espectros complexos que poderiam 

apresentar um alargamento espectral. Nós procuramos determinar as 

freqüências de pico dos espectros na seção 3.3 independente do ajuste 

global dos mesmos pela Equaçã.o 3.1. Em todos os nossos cálculos 

teóricos, os máximos ocorreram próximos à T 11=1. Porém, as 

freqüências de pico determinadas por Stahli, Gary e Hurford (1989, 

1990) podem apresentar apenas pequenos desvios porque a opacidade 

óptica vai rá.pidamente para o infinito em direçã.o ao lado de baixas 

freqüências (onde Tv>1). 
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Nós calculamos a largura relativa, Lr, para o conjunto 

de parâmetros utilizados na obtenção da Figura 3.5, a qual se mostrou 

independente do ângulo de visada. Na verdade, a largura relativa 

cresce com o ângulo de visada (e) e também com o corte superior de 

energia (e2), porém, para um dado 6 na Figura 3.5, €2 

decresce com e (ver Figura 3.8). 

A largura relativa do espectro nesta segunda amostra que 

estamos analisando não foi .fornecida, porém, a mesma pode ser obtida a 

partir da Equaçã.o 3.7,usando para isto os índices espectrais dados na 

Tabela 3.1. Encontramos que a largura relativa desta amostra 

consistente com os índices espectrais observados é de L r>0,80, seja 

usando T=1 ou T=2.9. Assim, o que vemos na Figura 3.8 é que 

somente para 6=3 temos L r=0,81. Esta, certamente, pode ser uma 

solução para esta amostra. Examinando as Figuras 3.5, 3.6 e 3.8 para 

.3=3 concluimos que esta amostra teve tipicamente o corte superior 

de energia abaixo de 1 MeV e densidade colunar abaixo de 2x10 15  cm-2. 

0 problema que temos aqui é o de compatibilizar o Índice espectral de 

elétrons 6=3 com o inferido das observações em raios X duros, por 

exemplo, em Kosugi, Dennis e Kai (1988) de 6=1,5. A chave desta 

questã.o está. na  forma funcional da distribuição de energia dos 

elétrons emissores. Trabalhos mais recentes em raios X duros 

evidenciam duas leis de potência, sendo a de baixa energia mais dura 

(6 menor) e a de alta mais mole (6 maior), como pode ser visto 

em Lin et alii (1982) e Forman, Ramaty e Zweibel (1986). 

Assim, nós vimos que do ponto de vista do Índice 

espectral opticamente espesso e da largura relativa, a distribuição de 

elétrons precisa ser mais 'dura' mas esta dureza espectral nã.o pode 

ser estendida indefinidamente até altas energias porque nós deixamos 

de reproduzir o Índice espectral opticamente fino, como pode ser visto 

na Figura 3.5. Uma boa sugestã.o é a de aceitar uma quebra no 

comportamento espectral em alguma energia acima de 100 keV, como em 

Lin et alii (1982) e Mackinnon et alii (1986). Esta diminuição no 

número de elétrons de alta energia acima da quebra espectral também 
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g • )3 

 

I ND I CE ESPECTRAL (6 

Fig. 3.8 - Largura relativa, Lr, versus in:lice egpectral de elétrons, 
6. 

- Largura relativa 	à meia a.ltura dos espectros 
corresponientes aos cálculos das Figuras 3.5 e 3.6. 
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ajudaria explicar a pobreza da emissã.o em microondas, eficientemente 

produzida por elètrons de mais alta energia, observa.da nas 

estatisticas de 'Kai, Kosugi e Nitta (1981), Nitta e Kosugi (1986) e 

Kosugi, Dennis e Kai (1988) como discutiremos no Capitulo 1. 

A validade da aproximação dada na Equação 3A para os 

resultados obtidos por Stahli, Gary e Hurford (1989) é difícil de ser 

testada. Porém, os índices espectrais observados em ambos os regimes 

de emissã.o (opticamente fino e espesso), são bastante altos, 

compatíveis com uma fonte homogênea e os valores obtidos para os 

campos magnéticos e densidades colunares estão, certamente, contidos 

na maioria absoluta das análises de fiares solares apresentadas na 

literatura. Para todos os parâmetros envolvidos em nossos cálculos o 

campo magnético ficou entre 100 e 800 Gauss que são extremamente 

compatíveis com as três estatísticas apresentadas recentemente na 

literatura (Kai, Kosu.gi e Nitta, 1981; Nitta e Kosugi, 1986 e Kosugi, 

Dennis e Kai, 19881 onde os autores argumentam que o espalhamento das 

medidas sugerem que o campo magnético das explosbes solares, de um 

evento para outro, medidas em raios X duros e em microondas 

simultaneamente não varia mais do que por um fator 2 (rins). 

Aparentemente, as características dos espectros 

observados por Stahli, Gary e Hurford (1990) não comporta, nesta nossa 

análise, eventos com corte superior de energia em 10 Mev e índice 

espectral único na distribuiçã.o de elétrons, como foi visto em nossa 

dificuldade de compatibilizar a largura relativa com os Índices 

espectrais de altas e baixas freqüências. A influência da largura 

espectral de fontes não-homogêneas nos ajustes da solução de fonte 

homogénea nos espectros observados realizados por Stahli, Gary e 

Hurford (1989) foram estudados aqui para uma nã.o-homogeneidade 

continua do campo magnético de um dipolo, a saber: 

1= Pmax  (1 - (1 - m-1/3) x)-3 	
(3.8) 
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onde m é o coeficiente de nã.o-homageneldade (B min/Bmax), Bmin  e Bmax  

sã.o os campos magnéticos mínimo e máximo da fonte respectivamente e X 

é a razão de uma altura genérica na atmosfera solar pela altura onde o 

campo magnético é máximo. Foram utilizados em nossas simulações dois 

coeficientes de não-homogeneidade, m=0.5 (não-homogeneidade fraca) e 

m=0.2 (não-homogeneidade forte), e campo magnético máximo igual à 200 

e SOO Gansa Os resultados de nossos cálculos mostraram que a queda na 

-frequência de pico cio espectro com relação â. frequência 'de pico da 

camada com o campo mais intenso da região foi de 35% no caso de não-

homogeneidade fraca e de 55% no caso de não-homogeneidade forte. De 

maneira geral, esta variação da frequência de pico de um espectro de 

fonte não-homogênea medido como sendo de fonte homogênea causa um erro 

na determinação do campo magnético de aproximadamente 30%. Assim, 

comparando a largura do espectro da fonte não-homogénea com a largura 

do espectro de urna fonte homogênea com uma mesma frequên.cia de pico 

nota-se que em todas as composições de 62 e á propostas neste 

estudo o alargamento do espectro nã.o ultrapassa 10% a largura do 

espectro da fonte homogénea. Desta forma podemos ver que largura 

espectral à meia potència é fracamente dependente d.a não-homogeneidade 

cujo coeficiente variou de 0 55 até 0,2, Lés  precisamos variar o campo 

magnético de um fator que seria prejudicial à. existência da primeira 

estrutura harmônica. 



CAPITULO 4 

CARACIIMISTICAS TEMPORAIS DA EMISSA0 EM MICROONDAS 

Os trabalhos teóricos sobre a evolução temporal do 

espectro de elétrons sã.o frequentemente improdutivos na física solar. 

Uma análise desta natureza exige o conhecimento prévio das fontes e 

sumidouros de elétrons que quase nunca podem ser determinados com 

sucesso. Nós encontramos em uma explosã.o atípica evidências ,de que o 

espectro de elétrons evoluiu no decorrer da explosã.o. O Fluxograma 4.1 

ilustra o caminho que encontramos para caracterizar um espectro de 

elétrons com uma quebra espectral evoluindo para uma lei de potência 

singular. 

A correlação temporal das emissões em raios X duros e em 

microondas de explosões solares, dentro das escalas de tempo de 

segundos, como nós vimos no Capítulo 2, caracteriza-se como o fator 

principal de modelagem das duas emissões em termos de uma população 

singular de elétrons (p. ex.: Holt e Ramaty, 1969; Takakura, 1972; 

Bohme et alii, 1977). Aparentemente nã.o há nenhum fato que contrarie 

±ortemente esta su.posiçã.o. Acreditamos que haja apenas uma mudança de 

cenário físico das emissões como consequência das importâncias 

relativas que cada parâmetro do plasma emissor tem dentro dos 

respectivos mecanismos de emissão, como procuramos demonstrar nos 

Capítulos 2 e 3. A conciliaçã.o das características de todas as 

emissões é sempre desejável para o estudo do processo de liberaçã.o de 

energia bem como para o estudo do transporte da mesma (p. ex.: Brown e 

Smith, 1980). As emissões em raios X duros e em microondas possuem 

correlaçã.o muito bem estabelecida e a análise conjunta é quase sempre 

proposta. 

- A EXPLOSA0 DE 13 DE NOVEMBRO DE 1981. 

Analisamos neste capitulo uma explosão solar que 

apresentou uma correlação costumeira em apenas uma parte de sua 

duraçã.o total. Pode parecer que esta análise nos levaria a um 
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CARACTERÍSTICAS TEMPORAIS DA EMISSÃO MICROONDAS 

Evolup .ho tempor,a1 
do espectro de 

elétrons. 

I Emissividades 

diferenciadas nas 

produpSes de Rai-

os X e Microondas 

Influncia na 

impulsividade 

de microondas. 

Flanco . 1. 1 - Caracter isti cas temporais da emissã.o eu mi cromins . 

- A figura ilustra  tin espectro de elétrons cceu duas leis 
de potência evoluin:lo para una Úrii ca- 
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resultado bastante particular quanto à. sua aplicaçã.o ao entendimento 

das explosões solares típicas. No entanto, conclu.imos em nossa análise 

que o desenvolvimento temporal desta explosão se deu de tal forma 

resumir as possibilidades de incertezas na interpretação conjunta da 

emissão em raios X duros e em microondas. 

1,1.1 - OBSERVAÇOES. 

A explosão que analisamos ocorreu dia 13 de novembro de 

1981 às 11:02 TU. Em 22 e 44 Gliz, a emissã.o situou-se na Regiã.o Ativa 

AR 3451 (N18,W21). O Único evento H-a relatado teve sua emissão 

detectada alguns graus oeste às 11:01 TU e foi classificado como tendo 

importância NI. Esta explosão foi também observada em raios X duros 

pelo espectrômetra HXRBS do satélite SMM (Orwig et alii, 1980). As 

observações em microondas mediram o fluxo total em três freqüências: 

7, 22 e 14 Gliz. As observações em 22 e 44 GHz foram obtidas usando-se 

a antena de 13,7 m do Rá.dio-Observatório do Itapetinga e em 7 GlIz a 

antena de patrulhamento solar de 1 m do mesmo Observatório (Kau.fmann 

et alii, 1982). 

A Figura -4.1 mostra o fluxo em microondas nas três 

freqüências e a taxa de contagens de ótons do HXRBS na banda de 

energia de 26-52 IceV, como funçã.o do tempo durante o evento. Podemos 

notar a existência de duas estruturas maiores no perfil temporal em 

microondas, a primeira maximiza-se às 11:02:30 TU e a segunda às 

11:03:10 TU. 

Notamos também que os fluxos de pico das duas estruturas 

apresentam, aproximadamente, intensidades iguais nas três freqüências. 

Porém, considerando o perfil temporal dos raios X duros, nós vemos que 

os fluxos nos instantes dos picos da emissã.o em microondas são 

bastantes diferentes. O fluxo no primeiro pico é duas ordens de 

grandeza menor que no segundo pico, em contradição com a suposiçã.o de 

emissões de pico bem correlacionadas, entre microondas e raios X 

duros. 
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Tempo Universal 

Fig. 1.1 -Per±i 1 tenparal da explosão solar de 13 de naval:firo de 
1981. 

- A parte superior 'mostra o fluxo microorrlas em função do 
tempo de 7, 22 e 14 Glz. A escala é linear e as fluxos de 
pico são inlicalos para caia trazkncia, A interrupção do 
fluxo de 7 alz é devida a UM ater=dor de acionamento 
mecânico (autanático) que se portou intermitente. A parte 
inferior mostra as contagens de btons do instrunento 
TERES na barria de Energia de 26-52 keV em função do 
temPo. 

=E; Mackinncra et alii (1986), 
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A interrupção do perfil temporal em 7 GHz no segundo 

pico deveu-se a um dispositivo elétro-mecânico que aciona um atenuador 

que evita a saturaçã.o do detector. Parece improvável que o fluxo em 7 

CiHZ tenha-se comportado de forma radicalmente diferente dos fluxos em 

22 e 14 GHz por dois motivos: pela similaridade durante o periodo n.ã.o 

atenuado e pelo espectro computado a partir de dados publicados pelo 

Solar Geophysical Data (SM), como discutiremos a seguir. 

A Figura 4.2 mostra o espectro compilado do SGD nos 

instantes do primeiro e segundo picos. A maioria dos pontos neste 

espectro são de Observatórios diferentes, e provavelmente contam com 

problemas de calibraçãn absoluta. Porém, o fato principal a ser notado 

é a similaridade dos dois espectros. Notemos, também, que os picos de 

emissão dos espectros em torno de 9 GHz coloca a emissão em 7 GHz no 

regime opticamente espesso. Assim, nós temos uma igualdade aproximada 

de emissão no primeiro e segundo pico, em duas freqüências opticamente 

fina (22 e 11 GHz) e uma opticamente espessa (7 GHz). 

Um outro aspecto interessante é o indice espectral dos 

fátons de raios X duros, de -3,6 no instante do primeiro pico e -1,9 

no segundo, com contagens significativas. na  reglsã.o de energia do 

ajuste espectral (30-200 keV). 
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Fig. 1.2 - Espectro microonda. da explosã.o solar de 13 de ncrveitiro de 
1981. 

- Espectro carlpiladc a partir de daios do Solar Geophysical 
Data nos instantes do primeiro pico (o, às 11;02;25 UT) e 
do segunio pico da ex;plosã.o (x, 11;03;15 til') 

Mackinnori et alii (1986). 
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4.12 - INTERPRETAÇÃO 

O principal problema apresentado neste evento para as 

teorias convencionais é o seguinte: se os elétrons presentes no 

instante do primeiro pico sã.o adequados em número e espectro de 

energia para produzir em microondas uma quantidade de radiaçã.o igual 

àquela do segundo pico, como será que foi inibida uma produçã.o similar 

em raios X duros nos dois picos?. Teóricamente, é facil inibir a 

radiação em microondas por vários mecanismos de absorção relevantes 

(Lê: Ramaty e Petrosian, 1972). Uma vez que os elétrons necessários 

estejam presentes, a emissão em raios X duros é sempre opticamente 

fina à menos que se coloquem os elétrons na atmosfera solar em 

profundidades absurdas (Ohki, 1969). 

Encontramos uma explicação razoável onde ambos os picos 

em raios X duros são devidos á emissão de uma população n,ã.o térmica de 

elétrons colidindo em alvo espesso. Os elétrons rápidos presentes 

durante o segundo pico têm um espectro de energia seguindo 

aproximadamente uma única lei de potência, entre umas poucas dezenas 

de keV até alguns MeV. O espectro de elétrons no primeiro pico é 

grosseiramente idêntico ao do segundo pico acima de 350 keV, mas tem 

uma forma diferente abaixo desta energia. Como os elétrons de mais 

alta energia sã.o dominantes na determinação do espectro em microondas, 

como já discutimos no Capítulo 3, ambas as séries de observações podem 

ser satisfeitas simultaneamente. Antes de considerar esta 

interpretaçã.o em maiores detalhes, vamos discutir possibilidades 

alternativas para explicar este evento. 

A similaridade dos espectros em rádio obtidos a partir 

do SGD indicam condições de similaridades da fonte no primeiro e 

segundo picos. Esta similaridade de fluxos em freqüências opticamente 

tina e espessa em rádio impossibilita explicações baseadas em campos 

magnéticos substâncialmente diferentes. Nós podemos desprezar, também, 

a possibilidade de que a emissã.o nos dois picos foi proveniente de 

regiões muito separadas no disco solar, devido A resoluçã.o angular dos 

feixes da antena do Itapetinga (2' de arco em 11 GHz e 1' de arco em 



72 

22 GHz). Concluimos destes dois fatos que a emissão em microondas foi 

proveniente de regiões fisicamente similares e que envolveu um número 

e distribuiçã.o similar de elétrons. Notemos também, que o evento 

ocorreu próximo do centro do disco solar. 

Uma outra possibilidade é a de que o segundo pico de 

emissão em raios X duros envolveu uma substancial contribuiçã.o de um 

plasma térmico, o qual deve, em primeira aproximação, ter uma 

influência desprezável para a emissão em microondas de alta freqüência 

(p. ex.: 22 e 41 GHz) devida ã. queda brusca do espectro 

girossincrotrônico opticamente fino que os elétrons térmicos produzem 

(Lê: Dulk et alii, 1979). Porém, isto ajudaria à explicar o índice 

espectral maior no segundo pico. Atribuindo o excesso de emissã.o em 

raios X duros do segundo pico à emissã.o térmica, no entanto, a 

temperatura necessária para explicar o espectro observado é de 3,4 x 

108K, e a medida de emissã.o é de 2,0 x 10 15cm-3, e tal quantidade de 

material quente nos leva quantitativamente a uma contribuição 

excessiva para o espectro em microondas (Lê: Batchelor et alii, 

1985), principalmente na região de baixas freqüências. 

Vamos voltar agora à nossa proposta de emissã.o nã.o 

térmica convencional para a emissão em raios X duros. Façamos y, 

6 e a denotarem respectivamente, os índices espectrais do: 1) 

fluxo de ótons em raios X duros, 2) da distribuiçã.o de elétrons 

energéticos na fonte (]em representada por uma lei de potência) e 3) 

da parte opticamente fina do espectro em microondas. O valor de a 

foi de -2,5 em ambos os picos. Na teoria da emissã.o sincrotrônica 

(Ginzburg e Syrovatskii, 1965), !6!-:-. 2!a! -I- 1 (portanto 

f6!=. 6 para o primeiro e o segundo pico). Da teoria de emissã.o em 

raios X duros provenientes de alvo espesso (i.é: Brown, 1975, Apêndice 

B), !c5!..rdy!+1 (portanto !(3!=5,9 no segundo pico). Assim, 

os índices espectrais no segundo pico sã.o consistentes com uma 

interpretaçã.o sincrotrônica/ebremsstrhalung alvo-espesso envolvendo uma 

população comum ou pelo menos uma injeçã.o comum de elétrons. 
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Nós usamos o resultado da teoria sincrotreinica (elétrons 

relativisticos) ao invés da teoria da emissão girossincrotreinica 

(elétrons levemente relativisticos) (Dulk e Marsh, 19821 desde que a 

aplicabilidade desta última, a partir de nossos cálculos numéricos, 

descritos a seguir, pareceu depender dos elétrons de mais alta energia 

presentes, especialmente quando analisamos a emissã.o em altos 

harmônicos (representados aqui pela emissã.o em 22 GHz e 11 GHz). A 

excelente consistência dos índices espectrais em microondas e em raios 

X duros que apresentamos com a suposição de emissões sincrotrônica e 

bremsstrahlung "alvo-espesso" d.e uma população de elétrons distribuida 

como uma lei de potência é bastante sugestiva e nós interrompemos, 

pelo momento, esta interpretaçã.o. 

Tendo explicado o segundo pico, como poderemos suprimir 

a emissã.o em raios X duros no primeiro pico?. Existem, exploradas na 

literatura, duas possibilidades: a) a emissão em raios X duros no 

primeiro pico poderia ser por "alvo-fino" e no segundo pico por "alvo-

espesso'', isto porque o primeiro caso é menos eficiente para emitir em 

raios X duros uma vez que o número de colisões com o alvo é menor, 1)) 

a emissão em raios X duros no primeiro pico resulta de "alvo-espesso" 

com a perda de energia do elétron avaliada acima de seu valor 

colisional de Coulomb como descrito em Brown e Mackinnon (1985). No 

caso (a), o Índice espectral de fótons X deve ser maior no primeiro 

pico que no segundo, o que de fato foi menor (ver Apéndice J3). Além do 

mais, esta interpretaçã.o, necessita de altas densidades (da ordem de 

1011-cm-3, implicando em uma forte supressão Razin da emissão em 

microondas), e campos magnéticos intensos (aproximadamente 1500 

Gauss). A possibilidade (b) sempre funcionará. - nós podemos ajustar a 

magnitude e a dependência em energia das perdas de energia dos 

elétrons para explicar as observa.ções, porém, isto nos parece bastante 

arbitrário. 

Devemos ressaltar que a partir de dados extraídos do 

SGD, não foi observado nenhum evento do tipo III no instante do 

primeiro pico, sugerindo que não houve injeção de elétrons em direçã.o 
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à coroa que pudesse dar respaldo à emissão em raios X duros por alvo 

fino. 

Uma explicaçã.o mais natural é possivel se nos lembrarmos 

que os dois espectros de elétrons inferidos a partir de raios X duros 

pela emissão por alvo-espesso (Figura 4.3) se cruzam em 350 keV e que 

este ajuste de lei de potência nã.o é confiável para energias maiores, e 

lembrando ainda que os elétrons abaixo desta energia nã.o são 

importantes para produzir o espectro girossincrotrônico opticamente 

fino. Por exemplo, Takakura (1973) concluiu que os elétrons com 

energias abaixo de 100 keV não têm importância para a formaçã.o do 

espectro em microondas. Nós enfatizamos este resultado, calculando a 

emissividade j u  e o coeficiênte de absorção k u, usando o 

programa baseado no formalismo de emissã.o no vácuo (Apèndic A). Na 

Figura 1.4 nós mostramos a emissividade girossincrotrônica j u  e a 

temperatura de brilhã.ncia para a parte opticamente espessa do espectro 

ju/'k u  produzidas por elétrons distribuidos com uma lei d.e 

potência em energia entre o limite inferior de 10 e 350 keV e o limite 

superior de 1 MeV. Para estes cálculos, usamos parâmetros específicos 

(índice espectral e campo magnético) relevantes para esta explosã.o. As 

conclusões, porém, se mantem para toda gama de parâmetros usualmente 

atribuidos na maioria das análises de explosões. Constatamos que a 

emissividade é substancialmente afetada pela mudança do corte inferior 

de energia somente abaixo do décimo número harmônico. Considerando-se 

que a funçã.o fonte j u,"ku  é menos afetada, mesmo nesta regiã.o 

de baixas frequências, e que qualquer fonte real será., provavelmente, 

opticamente espessa abaixo do décimo harmônico, nós concluimos que o 

espectro.girossincrotrônico é essencialmente insensível à forma do 

espectro de elétrons abaixo de 350 keV. 
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- Espectro obtido pelo instrunento 1= à bardo do 
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11; 03; 15)ut) com Y2=5, O. 
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cortes irreer i ares de energia em e= 10 keV (linha 
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superior em €2=i MeV. O campo magnético utilizado foi. 
de B=5C0 (Wicks. 

FCNTE; Mackinnon et alii (1986). 
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Assim, a explicaçã.o mais adequada e completamente 

consistente, é a seguinte. O espectro de elétrons no segundo pico é 

uma lei de potência única para todas energias, com índice espectral 

6=-5,9. No primeiro pico, o espectro de elétrons é idêntico ao do 

segundo pico apenas acima de uma certa energia ei (maior ou da 

ordem de 300 keV), para garantir a similaridade dos espectros em 

microondas. Para elétrons de energias abaixo de ei o espectro é 

menos inclinado, com Índice espectral 6=-1,6, o qual propicia o 

espectro de emissão correto (por alvo-espesso) em raios X duros, 

conforme observado pelo HXRBS. 

Nós podemos estimar o número total de elétrons acima de 

alguma energia e o  na fonte de microondas a partir da taxa de 

injeçã.o de elétrons, F0(s-1), inferida do espectro em raios X duros 

através do modelo de emissão por alvo-espesso, escrevendo N 0=F0 T, 

onde T é o tempo característico da propagaçã.o dos elétrons desde a 

aceleraçã.o até o alvo-espesso, e admitindo-se a fonte de microondas 

equacionada dentro desta região de propagação (p. ex.: Kai, 1986). 

Para uma escala de comprimento de 10 9cm e velocidade c/3, onde c é a 

velocidade da luz no vácuo, T=.1 s resulta em N 0=1037  elétrons 

acima de 10 keV. Usando a emissividade aproximada de Dulk e Marsh 

(1982) (adequada dentro da ordem de grandeza, â despeito de nossas 

restrições quanto a sua forma espectral), nós encontramos um campo 

magnético de 700 Gauss, dependente do ângulo de visada. Se os elétrons 

emissores em microondas sã.o preferencialmente aprisionados, como já 

discutimos amplamente nos capítulos anteriores, entã.o N o  será maior e 

B será menor devido ao índice espectral mais duro da distribuiçã.o de 

elétrons inferida a partir da emissã.o em raios X duros por alvo 

espesso de elétrons aprisionados do que de elétrons em precipitação, 

! 6 ! y +1 e 16!=!y!+1,5, respectivamente. 

42 - TEMPO DE CRES=ITO DO FLUXO EM MICROONDAS 

A evolu.çã.o temporal da radlaçã.o microondas, pelo menos 

no regime opticamente fino, onde as absorções sã.o desprezíveis, é 

fortemente dependente da evoluçã.o da distribuição de energia dos 
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elétrons (p. ex.: Klein, 1981). Numa situação simplificada, as perdas 

de energia dos elétrons emissores em microondas por radiaçã.o e também 

por colisã.o foi estimada por Takakura (1960), cujo resultado 

reproduzimos na Figura 1.5. 

0 que observamos é que em geral as perdas por radiação 

são mais eficiêntes em baixas densidades (p. ex.: Coroa) e as perdas 

por colisão são dominantes em altas densidades (p. ex.: Cromosfera). A 

evolução temporal detalhada da distribuição de energia envolve uma 

equação de balanço de energia com muitos parâmetros desconhecidos 

sobre as perdas pela radiação, colisã.o, escape do aprisionamento 

magnético, condução de calor, correntes de retorno, movimentos 

turbulentos e processos não lineares de produção de ondas não 

eletromagnéticas, além do desconhecimento, â priori, da evolução da 

fonte de energia. Por exemplo, Takakura et alil (1968) considerando a 

emissão de elétrons levemente relativisticos analisou a escala de 

tempo de decaimento da emissão microondas e associou esta à perdas por 

radiação girossincrotrônica, por colisão e perdas no aprisionamento. 

Por outro lado, nós podemos tentar an.alizar a evolução 

da fonte de energia através das escalas de tempo de crescimento da 

fase impulsiva da explosão. Para explorar esta hipótese, consideramos 

que a evolução temporal da fase impulsiva da explosão solar em 

microondas fosse sensível às mudanças da energia cinética dos elétrons 

emissores durante a aceleração. 
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O processo daninado par colisbes dos elétrons não-
térmi cos can velocidaie relativa (à velocidade da luz no 
vácuo, v) w7c, can os térmicos do meio cuja densidaie, 
Ne, è mostrai° pela linha blida e o processo de:minai° 
por perda, raliativa, pela linha segmentadas A figura 
evidencia o daninio das perdas raliativas em altos niveis 
da Coroa solar e as perdas par colisão na baixa 
atmosfera. 

FetilE; TakaRura (1.960). 
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A variação temporal do fluxo de radiação em microondas é 

funçao do modelo de emissão. 0 espectro em microondas d.e explosões 

solaras sugere emissão girossincrotrônica como já discutimos. A regiã.o 

de baixas freqüências do espectro, regime opticamente espesso, é 

modelada principalmente pela auto-absorçã.o (Holt e Ramaty, 1969), 

embora possa ser também, determinada pela supressã.o do meio chamada de 

efeito Razin (Ramaty, 1969). A parte de altas freqüências do espectro, 

regime opticamente fino, é completamente determinada pela distribuiçã.o 

de energia dos elétrons (p. ex.: Klein, 1981). Assim, as variações 

temporais do fluxo em microondas é um problema complexo que demanda 

algum conhecimento da evoluçã.o da distribuiçã.o de energia bem como dos 

mecanismos de absorção relevantes. 

A partir da observação em raios X duros com alta 

resolução espectral (Schwartz, 1981; Lin e Schwartz, 1987), pode se 

notar que o espectro de fótons evolui no tempo como uma lei de 

potência mesmo nos estágios primordiais da explosão. Estas observações 

sugerem uma distribuiçã.o de lei de potência com um corte inferior de 

energia. Um corte superior de energia é em geral aceito e está 

relacionado ã. aceleração finita imposta pelo mecanismo de liberaçã.o de 

energia. Desta forma, nós podemos propor em caráter exploratório, um 

modelo simples de evoluçã.o que responda às características do dado 

observacional. Vamos considerar que a distribuição de energia do 

elétron varie, durante a fase de crescimento da emissã.o impulsiva em 

microondas, mantendo invariante sua forma funcional de uma lei de 

potência. 

-1.a1 - ESCALAS DE TEMPO 

Vamos considerar, então, que a emissão microondas seja 

produzida por uma populaçã.o de elétrons distribuida em energia segundo 

uma lei de potência, ou seja, 

N(e)::: A e -6 	 (4.1)' 
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lsotrõpica em ângulo de passo, com e sendo a energia do elétron na 

região 61(6(62 e 

A- 
(6 - 1) n 

€1-6+1- 62-6+1  

(4.2) 

onde á é o índice espectral enéa densidade numérica de elétrons 

energéticos com energia entre o limite inferior ei e o limite 

superior 62. 

Na parte opticamente espessa do espectro 

girossin.crotrônico, modelada pela auto-absorção (p.ex. Holt e Ramaty, 

1969), a densidade de fluxo pode ser escrita como (p.ex. Dulk , 1985): 

jv 
s1/=fv(c5,  ei,  €2) E2 	 (4.3) 

onde j u  e ku  sã.o, respectivamente, a emissividade e o 

coeficiente de absorçã.o na freqüência 1.) e f u  é uma funçã.o que 

depende dos parâmetros da distribuição de elétrons embebidos num 

plasma com campo magnético isotropico, B. 

No regime de emissão opticamente fina, a densidade de 

fluxo pode ser escrita como (p.ex. Dulk, 1985): 

Svr: jv 1  gv(c5, ei, €2) B n 

onde gu  é equivalente à f u  e 1 é a espessura da fonte na 

direção da linha de visada do sinal. 

As variações temporais da densidade de fluxo a partir 

das Equações (4.3) e (.4A) podem ser expressas pelas suas escalas de 

tempo características: 
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1 	d. 
---= — In(X) 

dt 
(4.5) 

onde x é dependente do tempo, e pode ser 6, el . , 62, n ou B. Assim, 

a partir da Equação (1.3), temos: 

1 	1 	d. 	 1 	d. 
---= -- ------ log(fv) + -- ------- logefv) 
Ts  ;5 dlog(6) Te1  dlcg(el) 

1 	d 	 2 
+ --- ------- log(±v) 4.  — 	 ( 4 . 6 ) 

Te2 clacg(e2) 	 TB 

e a partir da Equaçã.o (4.4): 

1 	1 	d 	 1 
loacgo 	 103.(go 

Ts  Tcs dlcg(6) 	 T 1  dlog(ei) 

1 	ci. 	 1 	1 	
( . 7 ) -- — ----- lcg(gv) 

dlcg-(e2) -2 	 TB Tn 

com a escala de variação temporal da emissão girossincrotrônica, 

Ts, e as respectivas escalas de variaçã.o temporal de 6, el . , 

ea, B e n. 

4.2.2 - REGIME DE EMESS.A0 OPTICAMENTE ESPESSO 

A emissão da parte opticamente espessa do espectro é 

fu.nção de B e dos parâmentros da distribuiçã.o de elétrons (6, ei, 

e21 e independe da densidade numérica n. A Equ.açã.o (1.6) mostra que 

a variação temporal da emissã.o pode ser até duas vezes mais rá.pida que 

a variaçã.o temporal do campo magnético que a produziu. A dependência 

da emissã.o nos outros parâmetros envolvidos precisa de uma análise 

mais cuidadosa dos modelos interpretativos. 
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Considerando variações no campo magnético em escalas de 

tempo na velocidade de fase de Alivén, e os limites para a espessura 

da fonte de 105  - 109  cm (tamanho d.e uma ilha magnética ou nõdulo de 

emissã.o de Brown - Brown et alii, 1979; e o comprimento total do arco 

magnético, respectivamente), a escala de tempo característica de 

variaçã.o do campo magnético resulta em uma vasta regiã.o de 

possibilidades de 03 ms à 33 s, suficiente para explicar todo tipo de 

flutuações presentes em explosões solares (p. ex.: Kaufmann et alii, 

1980; Kiplin.ger et alii, 1983). 

As escalas de tempo características T 	Te2  

estão fisicamente relacionadas ao processo de aceleraçã.o e têm um 

limite inferior definido pela velocidade da luz, c, à saber: 

1 
T 	> 

62 	C 
(4.8)' 

onde 1 é a espessura da fonte. 

As Figuras 1.6 e 1.7 mostram as derivadas logarítmicas 

da funçã.o f e g em 6, e, e €2 em função do número harmônico 

da girofreqüência do elétron (ver Apêndice A). O intervalo de 

harmônicos na Figura 1.6 cobre a região opticamente espessa onde as 

variações das derivadas sã.o maiores. Na Figura 1.7, o intervalo de 

harmônicos entre 10 e 100 compreendem as freqüências de emissão 

opticamente fina para campos magnéticos de até algumas centenas de 

Gauss e freqüência de pico do espectro em 8 GHz (Stahl', Gary e 

Hurford, 19901 As derivadas logarítmicas nesta regiã.o do espectro se 

mostram variantes na proximidade da unidade para toda a regiã.o de 

freqüências analisada. Assim, a variação temporal da emissão 

opticamente espessa é grosseiramente igualmente dependente dos 

parâmetros da distribuição (6, e, e es). Notamos apenas que a 

dependência em 6 é mais forte, porém a derivada não ultrapassa 3 

mesmo para número harmônico maior que 3. Porém, a variação temporal de 

6, se analisada a partir de uma lei de potência que varie durante 
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a fase de crescimento da explosão, pode nos fornecer um limite 

inferior para a escala de tempo cara.rteristica da variação do #3. 

Para isto, vamos escrever 6 como a seguir: 

cl 
6= - 	log(N(e)) 

dlog(e) 
(4.9) 

ou em termos de sua escala de tempo característica, usando a Equaçã.o 

(1.5): 

1 	d 	1 	
(4.10) 

-r6 	á d]n(e) 14N(e) 

onde TN (e) é a escala de tempo característica da variaçã.o do 

número de partículas com energia e. Para estimar TN (e) 

nõs propomos que o número de partículas com energia e2 cresce numa 

taxa mais alta possível (veja a Equaçã.o 1.81 enquanto que o número 

d.e partículas com energia e é mantid.o constante. Nesta situação 

proposta, significa que o espectro de elétrons endurece na taxa mais 

alta possivel, fisicamente. 

As escalas de tempo características das variaçÕes do 

número de elétrons na energia e1 e e2 de acordo com a nossa 

discussão acima podem ser escritas como: 

1 
= 0 	e 
	1 	c 	

(4.11) 
TN(el ) 
	

11N(e2) 

Por outro lado a escala de tempo característica de 

N(e) pode ser obtida a partir da Equ.açã.o (4.1) que com a Equação 

(4.11) nos dá: 
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11 	 e 
(4.12) 

	

c2) 	 ei 

qual introduzida na Equação (1.10) resulta em: 

ei 3n -- •TN( e2) 	 (4.13) 
e2 

O valor absoluto na Equação (1.13) significa que 6 

cresce quando N(e) decresce. Adotando valores típicos para 6, 

e , e CE, nós temos: 

Ci 

	

6 3.n -- 10 	 (4.14) 
€2 

que significa que a escala d.e tempo característica .r6 é, pelo 

menos, uma ordem de grandeza menor que TN(e2). 

Devido à emissã.o opticamente espessa na regiã.o de baixas 

Írequências do espectro, a variação na emissão é apenas função das 

variações da a.rea projetada emissora e da energia média do sistema. As 

variações na area projetada pode ser chamada de fator de preenchimento 

da area emissora, seja este dado pelo aumento de pontos emissores ou 

pelo crescimento de uma arca única de em' issã.o. O limite inferior da 

escala de tempo característica do fator de preenchimento também está 

associado ao limite 1/c da escala de tempo de difusão das partículas. 

A energia cinética média dos elétrons é controlada pelas quantidades 

que caracterizam a distribuição de elétrons, 6, ei e €2, como 

discutido acima. 
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1.23 - REGIME DE EMISSA0 OPTICAMENTE FINA 

Nesta banda de frequências, a emissã.o é altamente 

sensivel à quantidade de material emissor na linha do sinal. A partir 

da Equação (4.41 nós podemos ver que a emissão depende da densidade 

numérica de partículas, explicitamente, e se a densidade é mantida 

constante, a Equaçã.o (1.7) é bastante similar ã. Equação (4.6). 

Todavia, as derivadas logaritmicas na Equaçã.o (4.7) sã.o em geral 

maiores que as equivalentes na Equaçã.o (4.61 veja Figuras 1.6 e 4.7. 

Assim, a impulsividade da densidade de fluxo (1,Ts) na regiã.o 

opticamente espessa do espectro é menor do que a mesma na parte 

opticamente fina. Os limites inferiores de T cs ,Te  , Te e TB, 

Já discutidos anteriormente se aplicam também neste regime de emissã.o. 

A escala de tempo característica T v  está relacionada ao volume 

emissor tal como o fator de preenchimento do regime opticamemte 

espesso estava para a area projetada. 

Uma diferença importante entre os dois regimes de 

emissão é a magnitude maior das derivadas logarítmicas no regime 

opticamente fino por um fator maior que dez. Assim, a escala de tempo 

da emissão tende a ser pelo menos uma ordem de grandeza maior que a 

escala de tempo do parâmetro que a causou. Por exemplo, se o tempo de 

crescimento de um evento se deveu a uma variação temporal de uma das 

quantidades que determina o crescimento do fluxo (veja Equação 1.7) no 

limite 3/c entã,o a escala de tempo da subida do fluxo do evento será 

pelo menos uma ordem de grandeza menor. Assim, se o limite superior de 

1 for estimado fazendo-se Tl/C, como é usual, teremos um erro na 

determinaçã.o da area emissora (1 2) e consequentemente na temperatura 

de brilhância, por pelo menos, duas ordens de magnitude. 

Analisando a Equaçã.o (4.71 apenas pelas magnitudes das 

derivadas logaritmicas apresentadas na Figura 1.7, nós vemos que os 

termos dominantes são aqueles relacionados à ;5, Te  e Te . 

Assim, todos os três parâmetros da distribuição de energia sã.o 

competitivos para explicar a escala de tempo característica da emissã.o 

em microondas. Consequentemente, as variações temporais em outras 
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bandas espectrais,. que são bem correlacionadas com microondas (p ex.: 

raios X duros, Takakura et alii, 19831 sã.o dominadas pelas mudanças 

na distribuiçã.o de energia. 

Na fase de crescimento da emissão microondas, para dar 

conta do aumento d.e partículas emissoras ou ainda da energia média do 

conjunto de elétrons, esperamos que haja um decréscimo de e1 e/ou 

um aumento de €2 ei"ou ainda um endurescimento do espectro, 

diminuição de 6, (p.ex. Sch3A7artz, 1981; Lin e Schwartz, 1987). 

1.2.1 - APLICAM° AO EVENTO DE 13 DE NOVEMBRO DE 1981 

Aplicamos nossos cálculos à este evento devido A que 

este se constituiu num exemplo único de explosão solar, apresentado na 

literatura, que sugere uma mudança no corte inferior de energia 

durante o flare. As condições ambientes do flare se mantiveram 

aproximadamente constantes durante a explosão, como vimos em nossa 

análise no início deste capitulo. Isto tornou esta explosão atraente 

quanto à determinação da impulsividade nos seus dois picos de emissã.o 

e posterior comparação da teoria mantendo invariantes algumas 

quantidades pertinentes da Equaçã.o (1.7). 

Nós apresentamos na Figura 4.8 os perfis temporais da 

explosão de 13 de novembro de 1981 em 22 e 11 GHz, juntamente com as 

impulsividades (1/Te) das duas freqüèncias. A magnitude da 

impulsividacle é comparável em ambos os picos com excessão das 

proximidades do fluxo zero onde a impulsividade nã.o tem significado. O 

segundo pico apresenta um número maior de estruturas, revelando 

aparentemente uma evolução temporal característica do acelerador ou do 

aprisionamento. A partir de nossos cálculos, as derivadas 

logaritimicas da Equaçã.o (4.7) para 6=6 (ver Figura 4.7) não 

apresentam uma variação maior que um fator 2 na região de harmônicos 

da girofreqüência. entre 10 e 100. Sendo B=700 Ga.USS no evento de 13 de 

novembro de 1981, as freqüências de 22 e 44 GHz se constituem nos 

harmônicos 14 e 28 da girofreqüência, respectivamente. Podemos 

ver na Figura 4.7a que a derivada logaritimica em ei para 
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e1.:2350 keV cresce por um fator 1,21 do harmônico 11 para o 

harmônico 28 como é o caso da impulsividade medida no primeiro pico de 

22 GHz para 14 GHz (ver Figura 1.8). No segundo pico, a impulsividade 

é aproximadamente igual seguindo a mesma tendência das derivadas 

logaritimicas da Figura 4.7a para e1=10 keV. 

Por outro lado, a derivada logaritimica em ea 

explica, também, as impulsividades do primeiro pico em 22 e 11 GHz 

para 62=1000 keV (Figura 1.7b). Porém, se e2 crescer no 

segundo pico esta derivada decresce de unia ordem de grandeza e se 

torna constante somente para e2=10 keV. Este decréscimo da 

impulsividade não foi observado. Para valores baixos de e2 na 

região de 1-10 Mev, a derivada é alta mas nã.o é constante em 

freqüência. Não é possível ter uma impulsividade constante em 

freqüência para o segundo pico do evento quando nós consideramos as 

mudanças do Índice espectral (Figura 1.7c). Todavia, a evolução deste 

parâmetro não pode ser responsável por mudanças entre o primeiro e 

segundo picos pois não foi observada. 

Para avaliar as escalas de tempo envolvidas, tomamos as 

impulsividades da densidade de fluxo média observadas no evento 

(Figura 1.8) e associamos estas às variações em el. A escala de 

tempo de e1 determinada neste caso foi de 90 segundos. Este 

resultado é compatível com as escalas de tempo de relaxação colisional 

dos elétrons acelerados dentro de um volume onde permanecem 

aprisionados. O atraso temporal do pico de emissã.o em microondas de 

alguns segundos em rela.çã.o ao pico de raios X duros também suporta a 

idéia da relaxaçã.o colisional. O campo magnético inferido de 700 Gauss 

é um pouco extremado para um evento típico, a partir da nossa análise 

do Capitulo 3, porém nós utilizamos uma distribuição de elétrons 

inferida do espectro em raios X duros para uma população de elétrons 

em precipitaçã.o. No caso de elétrons aprisionados o índice espectral 

6 inferido diminui proporcionando um engrandescimento do número de 

elétrons relativísticos e portanto da emissão e consequentemente a 

diminuição do campo ma.gnético. De qualquer maneira, este evento 
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apresentou, pelo menos em parte d.e sua duração, uma emissividade que 

não é caracteristica da maioria das explosbes solares. 



CAPITULO 5 

SEPARACAO DAS 4231~11S IMPULSIVA E GRADUAL 

O fluxo de emissão de explosões solares em microondas 

possui basicamente uma evoluçã.o temporal gradual uma vez que a 

componente impulsiva detêm apenas uma pequena fraçã.o da emissão total, 

como vimos no Capitulo 2. Porém, quase que na totalidade das explosões 

solares em microondas, estamos interessados na componente impulsiva. A 

amplitude relativa baixa desta componente em vista da emissã.o gradual 

tem como principal consequência o deslocamento dos máximos de emissão 

da componente rápida para tempos diferentes daqueles de origem na 

fonte, como vamos estudar neste capitulo. Este atraso dos máximos de 

emissão da componente impulsiva, que pode aparecer na comparaçã.o do 

perfil temporal da emissã.o em uma freqüência com relaçã.o a uma outra, 

é o que nos leva â. explorar se são consequências da emissão gradual 

mais a impulsiva ou se são intrínsecos do acelerador. As simulações 

numéricas que apresentamos produzem atrasos da componente impulsiva 

que confirmam os atrasos observados. Os processos que estudamos para 

separar a componente rápida sã.o ilustrados no Fluxograma 5.1. Esta 

metodologia no tratamento dos dados se mostrou potencialmente 

importante para o estudo da componente impulsiva. No entanto, a 

emissão em microondas que caracteriza o espectro tem origem nos 

elétrons aprisionados, como vimos nos Capítulos 2 e 3. Assim, a 

importância desta análise em nosso estudo ficou voltada principalmente 

para a caracterização dos atrasos temporais da componente impulsiva 

dentro do modelo de composiçã.o da emissã.o dos elétrons aprisionados 

mais a emissão daqueles em precipitaçã.o, que estamos explorando. 

A componente impulsiva de explosões solares em 

comprimentos de ondas centimétricos e milimétricos tem sido observada 

simultaneamente com raios X duros (p. ex.: Cornell et alii, 1984; 

Takakura et alii, 1983, Correia e Kaufmann, 1987, Zodi Vaz et alii, 

1986). Geralmente a emissã.o impulsiva exibe estruturas finas rápidas 
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SEPARA ZO DAS COMPONENTES TEMPORAIS LENTA E RdPIDA 

IComposipávo 

Aditiva 

e 

Multiplicativa 

Fluxo. 5.1 - Separação das ccopmentes temporais lenta e rápida. 
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superpostas à componente gradual, concordando com a sugestã.o que 

apresentamos nos capitulos anteriores. Esta situação pode ser 

atribuída a uma superposição genuina de duas componentes de emissão 

fisicamente distintas quanto à sua origem e quanto às escalas de tempo 

(p. ex.: aprisionamento mais precipitaçã.o) ou mesmo a uma aparência 

alisada de emissões elementares rápidas superpostas com um periodo de 

repetição mais curto que sua duraçã.o (p. ex.: Kaufmann et alii, 1981, 

Loran et alii, 1985, Sturrock et alii, 1984). 

Em qualquer caso, é uma pratica comum, na análise de 

dados, remover a componente lentamente variável para revelar mais 

claramente as estruturas finas e permitir a comparaçã.o dos tempos de 

picos em diferentes comprimentos de ondas, o que leva a uma melhor 

correlaçã.o da emissã.o rápida. No caso solar, estes métodos se aplicam, 

principalmente, quando a emissã.o gradual em duas regiões do espectro 

eletromagnético possuem uma componente gradual que não apresentem uma 

Loa correlaçã.o, como por exemplo a componente gradual em raios X 

duros, provavelmente proveniente de elétrons térmicos e a componente 

gradual em microondas devida à elétrons nã.o térmicos aprisionados no 

arco magnético. 

Nós analisamos três métodos para a remoção da componente 

gradual apresentados na literatura (p. ex.: Bracewell, 1965): a 

subtração da média corrida, a subtração das baixas freqüências do 

espectro de potência de Fourier e a derivada segunda do perfil 

temporal. Estendemos a nossa análise à composições multiplicativas 

entre a componente gradual e a impulsiva (modulação), a qual recae no 

caso aditivo. 
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5.1 - O EFEITO DA COMPONENTE GRADUAL NOS TEMPOS DOS MAXIMOS DE 

~O DA CO1v1POPUME 

5.1.1 - O PROBLEMA 

Vamos supor que o sinal F(t), função do tempo t, pode 

ser decomposto numa componente lenta F0(t) adicionada a uma componente 

rá.pida Fi(t), usando: 

F(t)= Fo  4- F1(t) 	
(5 .1) 

No caso multiplicativo a modulaçã.o de F1(t) por uma 

componente gadual harmônica S(t) pode ser aplicada sómente em parte da 

componente lenta. De outra forma, o resultado vai se tornar negativo. 

Isto é, nós devemos ter F(t)=S(t).Fi(t)+F o(t), onde F 0(t) também é 

gradual e foi incluída para evitar que F(t) seja negativo. Segue-se 

que o caso multiplicativo pode ser escrito na forma da Equaçã.o (5.1). 

O problema essencial, é que F1(t) possui má.ximos em 

vários instantes t m  (i..é Fii(tm)=0 com i=d/dt), nos quais nós estamos 

fisicamente interessados, e a análise direta de F(t) nã.o revelarâ os 

tempos tm, isto é, da Equação (5.1) obtemos: 

F' 	F0' (t.) 	Fil (tin) 
	

t(5.2) 

que nã.o será zero à. menos que F oi(tm) seja coincidentemente zero. Em 

geral, os máximos correspondentes em F(t) ocorrerão mais cedo ou mais 

tarde dependendo da intensidade e sinal de F ol(tm), e pode inclusive 

não ocorrer máximos se F o'(tm) for suficientemente maior que Fii(tm) 

na vizinhança de t=tm. Nós ilustramos, a seguir, a importância desses 

efeitos para dois casos simples, e na Seçã.o 5.2 consideramos as 

consequências da remoção da componente gradual nos tempos de picos da 

emissão impulsiva. 



97 

5.1.2 - TEMPOS DE PICOS DA EMISSAO IMPULSIVA SUPERPOSTA A EMISSAO 

GRADUAL 11~ E QUADRATICA 

Novamente, por simplificação, vamos supor que a 

componente impulsiva tenha a .seguinte forma 

Fi(t)= a sen(w t) 	 ( 5 • 3 ) 

e que a componente gradual tenha a forma 

t 2  
Fo(t)= A 	+ B [T] 	 (5.4) 

onde T denota algum tempo de referência, convenientemente longo, de 

tal forma a dar conta de todo o crescimento da componente gradual. A 

componente impulsiva da Equ.açã.o (5.3) apresenta máximos quando 

cos(wt1)=0, i.é, 

1 	Ir 
m 	 nr. O, 1, 2, 

2 ço 
(5.5) 

(onde temos máximos para m par e mínimos para m impar), enquanto que 

os máximos na resultante 17(t), sã.o dados por 

A 
F' (t)= a w cas(w t) 4- --- 4- 2 B 

Tc 
(5.6) 

a qual nã.o é satisfeita para t=ti, dado pela Equaçã.o (5.5). Se nós 

escrevermos a Equação (5.6) como 

A 	2 B t 
=Gel) 

a w T a cho T2  
(5.7) 
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podemos ver que para B=0 a A/(awT)>1, ou para 	e 

t>T(amT-A)/(2g), nã.o existem mià.:57.1mos presentes em F(t) e somente 

pontos de intlexã.o. Para B=0 e A=a(.0T ou MO e t.MawT-A)/(2B), 

o deslocamento dos picos em F(t) relativo a aqueles em FICO depende, 

claramente, das amplitudes relativas da componente impulsiva e 

componente gradual. 

Especificamente para o caso de B=0 (componente gradual 

linear) o deslocamento entre os picos correspondentes em F(t) e F1(t) 

è, a partir das Equações (5.5) e (5.6) 

1 	1T 	 A 
At= 	 cos-J- 	 (5.8) 

f.0 	2 	a f.0 T 

com o deslocamento no sentido de atrasar os máximos e adiantar os 

mínimos em F(t) comparados à F1(t) se A>0, e o inverso se A<0. Estes 

deslocamentos crescem com A/(afáT), alcançando um deslocamento 

máximo AT de ±-rr/(2w) i.é um deslocamento de fase de 1/1 

do período da componente rápida. No caso onde :f30, o efeito é 

claramente equivalente ao caso do crescimento linear com A crescendo 

no tempo -1.é, o máximo e o mínimo em F(t) virá progressivamente 

deslocado daqueles em Fleti conforme o crescimento de t até que os 

máximos desapareçam em t=T(awT-A)/(2B). 

A Equação (8) provê um critério muito útil para saber se 

os tempos dos máximos em F(t) são muito diferentes daqueles 

intrínsecos da componente impulsiva - os efeitos sã.o pequenos se 

A/(ao,a)<<l). Fazendo (oT=21rN, onde N é o número de máximos 

de alta frequência durante o período T, enquanto que ex=a/A é a 

amplitude relativa da componente de alta frequência. O critério para 

se ter deslocamentos desprezíveis pode ser assim escrito 

a 	1 	1 	T 
> 	 

A 2N w T 2 Ir T 
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onde T é o período da componente rápida. Assim, por exemplo, se 

nós observamos estruturas rápidas d.e 500 ms sobre um evento de 5 s de 

dura.çã.o (á meia potência), ou seja N=10, os tempos aparentes dos 

máximos da freqüência rã.pida (p ex.: veja o destaque da Figura 5.1) 

irã.o diferir substancialmente dos tempos originais da, componente 

impulsiva, ã. menos que a amplitude relativa seja ot>>2%. 

No caso onde B=0, pode-se ver da Equação (5.8) que 

somente a fase e nã.o a freqüência da componente impulsiva é mudada 

pelo termo linear A.t (à propósito, o tempo do máximo até o mínimo é 

diferente do tempo do mínimo até o máximo). Se nós compararmos tempos 

de pico entre duas freqüências de emissã.o, por exemplo raios X duros e 

microondas, com amplitudes relativas da componente impulsiva 

diferentes, por exemplo 10% em raios X e 2% em microondas, isto 

certamente nos levaria à deslocamentos diferentes nos máximos de uma e 

de outra região de emissão, dificultando o estabelecimento da 

correlaçã.o, uma a uma, das estruturas finas. Uma outra situaçã.o 

imprópria para análise é a do cômputo de espectros em raios X duros 

com uma situação similar quanto às componentes graduais nas diversas 

energias do f6ton, levando o espectro a um endurecimento ou 

amolescimento (aumento ou queda do índice espectral) que nã.o está 

genuinamente associado à emissã.o da estrutura rápida. Tais resultados 

certamente nos levaria à conclusões indesejáveis. 
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5.1.3 - TEMPOS DE PICOS DA EMISSÃO IMPULSIVA SUPERPOSTA A EMISSÃO 

GRADUAL SEMOIDAL 

Nós vamos substituir a expressã.o para a componente 

gradual da Equaçã.o (5.1) por, 

t 
Fo(t). C sen 

2T 

a qual vamos superpor à estrutura rápida dada pela Equaçã.o (5.3). 

Assim, os tempos dos máximos da estrutura rápida ti, satisfazem: 

1 	Ir ti.  
COS(10 	- 	CGS 	 ( 5 . 1 1 

1N13 	2T 

onde 13=a/C e N=u)T ,/(210 é o número de picos no intervalo T. 

Neste caso, se 1Ni3<1 mas »0, os máximos em F(t) exibem 

inicialmente (tx<T) os mesmos deslocamentos relativos à Fi(t), como 

descrito no Seção 5.1.2, (i.é máximos 'atrasados e mínimos adiantados). 

Porém, assim que nos aproximamos do máximo da componente gradual os 

máximos da componente rápida entram em sincronismo com os máximos em 

F1(t) (cos(rnot1/(2T))=0 na Equação (5.11)). 

5.1.1 - SIMMAÇOES NUMERICAS DE COMPOSIÇOES 

Para analisarmos melhor os efeitos das composições 

aditivas da emissã.o gradual com a emissã.o impulsiva nós realizamos 

algumas simulações com as Equações (5.3),(5A) e (5.10). Para isto, 

tomamos amplitudes relativas da componente impulsiva muito menores que 

a unidade, as quais representam melhor as situações onde se fazem 

necessárias a remoção da componente gradual. Outra quantidade que 

precisamos sugerir é o número de estruturas rápidas no período T, o 

qual fizemos igual 10, como sendo representativo da maioria dos casos 

em que se deseja a subtração da componente gradual (ver Figura 5.1). 0 

intervalo de possibilidades para a amplitude relativa da componente 
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impulsiva nós determinamos que fosse 0.001_ a/B <1 (o mesmo para a/C). 

As Figuras 5.2 e 53 mostram os atrasos máximos resultantes de cada 

simulaçã.o lie, o deslocamento máximo no tempo dos picos de emissã.o 

impulsiva quando a componente gradual é adicionada - sendo que os 

atrasos estão em unidades do período da componente rápida, 

(2ir/v), contra a amplitude relativa a/B da Equaçã.o (5A) ou 

a/C da Equação (5.10) conforme for o caso. A Figura 5.2 contém os 

resultados das composições da funçã.o gradual quadrática adicionada e 

multiplicada à função senoidal rápida. A Figura 5.3 é similar á Figura 

52 mas usando a função gradual senoidal ao invés da quadrática. Nas 

simulações numéricas nós procuramos pelo maior atraso relativo entre 

todos os picos dentro do período OStS.T. Uma vez que a/B nã.o é 

conhecido observacionalmente, nós definimos um parâmetro chamado 

"amplitude relativa observada" como sendo a razão entre o valor 

absoluto da diferença de emissã.o, cS, de algum pico e o mínimo mais 

próximo, pela emissão média entre eles (veja Figura 5.1). Isto é, a 

amplitude relativa observada definida aqui é diferente de a/B ou a/C 

das Figuras 5.2 e 53., devido ao desconhecimento que se tem de B e C 

nas observações reais. Nas Figuras 5.2 e 53, o critério que usamos 

para parar de crescer B ou C foi estabelecido para quando algum máximo 

no período T tivesse uma amplitude relativa observada da ordem de 

0.001. 

Um resultado importante que se pode ver nas Figuras 5.2 

e 5.3 é que o atraso relativo máximo para todas as simulações 

propostas é sempre menor que 20% do período da componente rápida. Isto 

quer dizer que o atraso relativo nestas condições nunca será de um 

período inteiro, ou seja, para se estabelecer uma correspondência, uma 

a uma, de estruturas rápidas entre duas freqüências de emissã.o basta 

relacionar as estruturas que estã.o mais próximas em fase. 

Especificamente, para as simulações aditivas, onde nós 

podemos definir uma amplitude relativa observada positiva, gra.ficamos 

o atraso relativo máximo, At, contra o logaritimo da amplitude 
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relativa observada, RA. ?' (ver Figura 5.4). Os lit's das 

simulações, usando as funções quadrática mais senoidal (asteriscos na 

Figura 5A) sã.o comparativamente menores que aqueles das simulações do 

seno mais seno (quadrados na Figura 5.1). No Último caso os atraso 

relativos são maiores mesmo para amplitudes relativas observadas 

extremamente grandes, tal como 10. Porém, este perfil de componente 

gradual do tipo senoidal nã.o mimetiza, em geral, a evolução da 

componente gradual de explosões solares. Apesar desta dependência 

funcional dos atrasos má.xlmos relativos, eles estão definidos, 

praticamente, no mesmo intervalo de magnitudes. Nós ajustamos, pelo 

método dos minimos quadrados, uma reta na parte linear destes 

resultados (ver Figura 5.4), e obtivemos: LIkt0.027-0.079log(AW () 

para os asteriscos e ilt=0.059-0.073log(AR) para os quadrados. 
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52 - CS EFEITOS DA REMOÇÃO DA COMPONMTE GRADUAL 

Nesta seçã.o tentaremos ilustrar os efeitos da subtração 

da componente de fundo (gradual) sobre os deslocamentos de picos 

devidos ás composições que analisamos anteriormente. Podemos antecipar 

que a subtraçã.o da componente gradual tende a produzir um perfil 

temporal mais relacionado com os picos da componente impulsiva. Se 

este -for o propósito, entã.o tal tratamento dos dados é recomendado, 

porém se a composição nã.o for verdadeira os resultados sã.o 

imprevisíveis. 

52.1 - SUBTRAÇÃO DA MEDIA CORRIDA 

Nós definimos a média corrida de um sinal F(t) num 

intervalo ãT como 

ft+A.T/2 
_ 	11 
F(t):: --- 1 	F(t!) dt' 

T1 
jt-LiT/2 

(5.12) 

e consideramos os tempos de máximos no sinal residual, A. F(t,), após 

sua subtração, i.é, 

rt+AT,2 
1  

417(t)::: F(t)---É 	
I

tt)::: F(t) - -- I 	F(V) dti 	 (5.13) 
AT I 

it-AT'2 
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Lsto ocorre quando 

a 	 5 F 	[F(t+AT/2) F(t-T/2)] ( .14) 
dt 	cit 	AT 

de onde vemos claramente que os picos em AF(t) não corresponcierã.o 

àqueles em F, à menos que por coincidência tenhamos F(t+AT/2)=F(t-

AT,"2). 0 critério para escolha de T pode ser o de Nyquist, 

onde 11r/(1)5A.T .ST/2. Em geral, se F(t) é crescente em média, 

o termo entre colchetes na Equação (5.11) será >0 e os má.ximos/minimos 

em 417  ocorrerã.o mais cedo e mais tarde, respectivamente, que 

aqueles em F. No caso particular de F(t) dado pela soma das Equações 

(53) e (5.1) usando A=0, nós encontramos 

2 
[ 	

(.0 AT] 
(5.15) Ar = a. (0 cos(tt.5t) 1 - -- sen -- 

w Ar 	2 

o qual possui máximos em cos (.0t)=0, exatamente como Fi(t). Assim, 

neste caso, a subtração. da média corrida, F(t), recupera 

precisamente os tempos dos máximos de Fi(t), dados pela Equação (5.31 

com uma pequena modificaçã.o na amplitude da componente impulsiva para 

mais ou para menos dependendo do quadrante de w.AT/2. 

No caso de F(t) dado pela superposiçã.o das Equações 

(5.3) e (5.10), porém, a condição não é mais verdadeira, sendo o 

resultado: 

Ir C 	t [ 4 T 	Ir AT 
r: 351/41) ccs(it.) 	-- cas --- 1 - ---- sen. ---- 	 (5.16) 

2T 	2T 	TrAT 	ITJ.  

2 	(0 AT 
a [ 

f‘o
1 	sai -H 

t 	2 
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o qual, em geral, não possui zeros exatamente síncronos à Fla A 

comparaçã.o da Equação (5.16) com a Equação (5.7) e as discussões 

subsequentes mostram que os máximos em AF podem ocorrer mais cedo 

ou mais tarde que em AF, dependendo do sinal do segundo termo (o 

gradual) na Equação (5.161 Para AT<<T, o fator entre colchetes na 

Equaçã.o (5.16) se aproxima de ((irAT/1T) 2 )/6, também, se 

w.AT>>1, como deve ser o' caso para qualquer escolha razoá.vel 

de média corrida, b=a e então a Equação (5.16) pode ser aproximada 

para: 

ir c frr 	1T t 
a w cos(w t) 4- ---- 	cos 	 ( 5 .17) 

12T IT 	2T 

1 
- « T « T 

A comparaçã.o das Equações (5.17) e (5.6) mostra que, 

neste caso, após a subtraçã.o da média corrida, os deslocamentos dos 

máximos em AT, podem persistir somente se a amplitude d.o segundo 

termo na Equaçã.o (5.17) não for desprezável comparada ao primeiro 

termo. Estes deslocamentos residuais serã.o muito pequenos, desde que 

a 	1 mi3  [AT- 2  
>> 13= --- 

w T 192 T 
( -5 .18 )- 

o qual é um fator próximo de 0.1(A.T/T) 2  o que é menos restritivo 

que o critério imposto na Equação (5.9), quando a média corrida não é 

subtraida. 

Estes exemplos de componentes graduais, linear e 

senoidal, ilustram que a subtração da média corrida pode ou nã.o 

recuperar exatamente os tempos dos picos da componente impulsiva, 

dependendo das formas funcionais envolvidas. Porém, em todas as 

simula.ções processadas na Seçã.o 5.1.1, nós subtraimos a média corrida 

CCM 
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e constatamos que este procedimento recupera os tempos dos máximos da 

componente impulsiva com um erro menor do que 0,001 do perlado da 

componente rápida. Além do mais, se nós considerarmos a decomposição 

cia forma geral de F(t) em componentes de Fourier, o resultado mostrado 

na Equaçã.o (5.17) pode ser considerad_o para cada componente. Assim, 

nós esperamos que, a menos que as componentes de Fourier tenham 

amplitudes que violem a condiçã.o da Equaçã.o (5.18), os máximos em 

reproduzirão muito bem aqueles em F1(t) para todos os casos 

práticos. Uma estrutura rápida que nã.o satisfaça a Equação (5.18), 

deve ser tã.o pequena que não será notada mesmo na ausência de ruido. 

5.2.2 - DERIVADA DE SEGUNDA ORDEM 

A aplicaçã.o da derivada de segunda ordem em F(t) também 

é usada para acentuar a visibilidade dos máximos em F(t) e para 

reduzir ou eliminar as componentes de baixas frequências. No caso de 

uma componente rápida F1(t) constituida genuinamente por uma função 

harmônica, como na Equação (5.3), este procedimento irá recuperar 

exatamente os tempos dos máximos, se a componente gradual for da forma 

linear 

At 
F(t) = a seri(co t) - 

T 
(5.19) 

a qual tem os tempos dos máximos iguais aos de :FIM (em oposição de 

fase). Por outro lado, F 0(t) com termos de mais alta ordem do que a 

linear (tal como na Equação (5.10)), não terão em geral esta 

propriedade, e este procedimento deve ser usado com cuidado. Todavia, 

escrevendo explicitamente 

Tri -t 
F(t) :: a sin(u) t) 4- C sen. - 

2 T 
(5.20) 

e 
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7r 2 	rvti 
F" (t)= [.a.02  sen(w t) -§(---) C seta (5.21) 

\2T/ 	2 ir 

vemos que a derivada de segunda ordem tem a vantagem de amplificar a 

razão d.e amplitudes da componente rá.pid.a pela lenta por um fator de 

aproximadamente (()T) 2 :(2.1rN) 2  o qual, em geral, será grande e 

reduzirá bastante os deslocamentos entre F1 e F" causados pela 

componente gradual. 

Este mesmo fator dependente de ()O, por outro lado, é 

de utilização perigosa, uma vez que ele age progressivamente mais 

sobre as componentes de frequência cada vez maior, independentemente 

se esta for de origem real ou de natureza randômica, como por exemplo 

os ruidos próprios das medidas. Vamos considerar, por exemplo 

F1(t) a1 sEn((i t) a2 cas(w2 t) (5.22) 

onde a1>>a2 de tal forma que o segundo termo na Equação (5.22) nã.o 

seja notado nos dados, os quais apresentam máximos nos instantes em 

que cos (wit)=0. Porém, se(s,) ,-2>>wi tal que 

0,52 2 a2»w1aa1 resultando em 

(t):: 	a1 2  sen(u.ilt) 	a2(022  cas ((ç.$2t) 

	

P.; a2w22  cos(w2t) 	 (5.23) 

de tal forma que F1" exibirá máximos de freqüência angular (o2, 

completamente nã.o-correlacionados com os máximos de freqüência angular 

hái em F(t). 
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52.3 - FILTRO DE FOURIER 

Um outro pros.:alimento para eliminar a coinixoente gradual 

é a utilizaçã.o da análise d.e Fourier de F(t) no intervalo 0<t<T e a 

subsequente subtraçã.o das baixas frequências. No caso das duas fu.nções 

harmônicas, F0(t) dada pela Equaçã.o (5.10) e F1(t) dada pela Equaçã.o 

(5.31 a subtraçã.o de frequências abaixo de to/21sr irá restaurar 

precisamente a componente de alta frequência. Quando a componente 

gradual tomar a forma linear da Equaçã.o (54) (com B=0), ou seja, 

quando 

At 
FM= a ~Co t) 	 (5.24) 

a série de senos de Fourier será 

co 
2 A r  (...1)11 	nu t 

F(t)= a sen(w t) 4- -- sen 	 (5.25) 
Ir 	n 	T 

nrzl 

ou ainda 

co 
2 A E  (---1)n n w t 

F(t).-: a sen(w t) -4- ----- sea --- (5. 2 6) 
Ir 	n 	N 

-r3=1 

onde I\L-zwT/Ir é o número de máximos da componente rápida no 

intervalo T. 

Se subtrairmos todas as componentes de frequências 

menores que (0/21V (Lê, n<N), o sinal residual f(t) pode ser 

escrito 
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co 
f(t) a 	 t 	D (-1.-)11 	n (0 t 	 (5.27) ----= -- sen(o t) + --- - - 	 ---- sen 	 
A A 	 T mi E n 	N 

nz1 

Em geral, esta função f(t) não terá máximos coincidentes 

com os de Fi(t). O resultado da Equação (5.27) depende somente dos 

dois parãmetros a/A e N, quando t é expresso em unidades de T. Os 

resultados dos deslocamentos dos máximos em f(t) são mostrados na 

Figura 55 para uma série de valores de a/A. e N. Nós podemos esperar 

um resultado similar â Equaçã.o (5.9) - Lê, atrasos significativos em 

f(t) comparados à. F1(t) sélmente se a"A<<1/N. A Figura 5.5 mostra os 

atrasos relativos entre os picos da componente impulsiva e os picos do 

sinal total (componente impulsiva mais gradual representadas por 

cruzes) e o sinal total após a subtração da componente lenta usando o 

filtro de Fourier (representada por circulos). Pode se ver que o 

filtro de Fourier desloca os picos produzindo atrasos ainda maiores. O 

tamanho finito da amostra introduz na transformada de Fourier alguns 

termos especiais, proporcionais aos pulos abruptos entre os cortes do 

intervalo amostrai (Bracewell, 1965). Para reduzir ou eliminar estes 

termos de alta frequ.ència sã.o utillsadas algumas funçbes especiais, 

tal como função Hanning (cintu.rã.o de cosseno), aplicadas no sinal 

original com a intenção de se evitar os cortes abruptos. Fazendo isto 

em nossa Figura 5.6, o resultado foi similar ao método da média 

corrida. 

Este procedimento se mostra insatisfatório quando a 

componente gradual detém componentes de mais alta freqüência, as quais 

não desejamos eliminar, como é o caso da componente linear. 



0.2 
COMPONENTE LINEAR+SENOIDAL RÁPIDA 

o com filtragem de FOURIER 
ik sem filtragem de FOURIER 

0.0 
10 -2 	 1 0 -1 	 1 

AMPLITUDE RELATIVA 

Fig. 5.5 - Atraso relativo máximo versus amplibile relativa.. 

- Os atrasos denotados pelo asterisco (A) são devidos à 
canposipão ai.itiva indica:Ia. e o circulo (o) denota os 
atrasos resultantes, apôs a eliminapão da canpanente 
lenta par Faurier. 
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5.3 - DISCUSSOES 

Em geral é possivel dizer que os atrasos devidos â 

composiOes aditivas ou multiplicativas entre as componentes gradual e 

rápida podem chegar até 25% do periodo da componente impulsiva. Para 

alguns estudos de atrasos ou de endurecimento espectral, este 

resultado é muito importante e a utilizaçã.o de algum método para 

remover a componente gradual, recuperando os tempos de picos, é 

desejá.vel. 

Podemos concluir também que a subtraçã.o da média corrida 

recupera, para quase todos os casos, os tempos de picos das 

componentes rápidas Por outro lado, o método da derivada de segunda 

ordem é válido mas pode amplificar o ruido indesejável de alta 

frequência presente no sinal. 

O método do filtro de Fourier, para os casos onde a 

componente gradual pode diferir das funções harmônicas, como por 

exemplo a forma senoidal, pode resultar num deslocamento ainda maior 

nos picos da componente rápida. 

A Figura 5.6 mostra uma aplicação dos três métodos em 

evento solar com estruturas rápidas observado em 30 GHz em 21 de maio 

de 1981 (Correia e Kaufmann, 1987). O ruído real dos dados nesta 

Figura é menor que a espessura da linha do grá.fico. Neste evento, as 

amplitudes relativas observacionais foram 1915, e 22% nas estruturas 

A, B e C, respectivamente. As letras com linha correspondem aos tempos 

de pico das estruturas A, B e C esperadas da Figura 5.1 no caso da 

componente gradual quadratica mais a impulsiva senoidal. O método da 

média corrida confirma esta espectativa muito bem neste exemplo, como 

está indicado na Figura 5.6, uma discrepância ocorre na Figura C onde 

a componente gradual não seria mais quadrática, como suposto. 

Os diferentes tempos de pico no sinal filtrado pelo 

método de Fourier comparado com o resultado da média corrida são os 

efeitos dos cortes abruptos da amostra (Figura 5.6). Se estes cortes 
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1 	  1 

sinal original 

A 

0.0 	02 	0.4 	0.6 	0.8 

TEMPO UNIVERSAL 
Fig. 5.6 - Eboanplo de sir3a1 cari componente gradual filtrada.. 

- O perfil temporal no topo da figura apresenta una parte 
da evolução no tempo da explosão de 21 de maio de 1984, 
observada pelo Chservatári o do Itapetinga. em 90 Cflz. A 
abscissa a,presenta o tempo transcorrido em segunios após 
às 13:26; 37.7. As 'figuras abaixo apresentam este sinal 
filtrado de sua cagpanente lenta pelos tres métodos 
assinalados. Os rótulos A, B e C denotam tres estruturas 
rápidas e os rótulos linha (') mas regpectivas posiOes 
espErwlas can base na Figura 5.1. 
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sã.o eliminados usando-se nas extremidades da amostra uma função de 

amortecimento gradual, p.ex. a funçã.o Hanning, os deslocamentos entre 

os dois resultados desaparecem e os tempos de picos coincidem em ambos 

os métodos. Porém, este procedimento atenua fortemente as amplitudes 

da componente rápida nas proximidades da extremidade da amostra, e 

introduz uma nova relação entre os atrasos relativos e as amplitudes 

relativas que não correspondem mais ao dado original. 

O sinal ruidoso sempre se constitui num problema para 

todos os três métodos, especialmente quando a amplitude relativa da 

componente rápida é comparável à ele. Porém, o ruido é extremamente 

pior para o método da derivada de segunda ordem. 

Para aplicações em eventos solares com uma suposta 

correlação entre as componentes rápidas em duas regiões do espectro 

(p ex.; raios X duros e microondas) com diferentes componentes 

graduais a composição deve resultar em picos não correlacionados. A 

subtraçã.o da média corrida é certamente o método mais indicado para 

estudar o sincronismo (Lê a correlação) e a cleterminaçã.o espectral 

sem produzir endurecimento ou amolecimento espectral artificial. O 

método de Fourier pode eventualmente ser utilizado desde que nã.o haja 

cortes abruptos no intervalo amostrado, porém, será sempre mais 

dispendioso em tempo de processamento. 

Nós acreditamos, a partir da análise das composições 

aditivas deste capitulo, que os atrasos de aproximadamente 50-300 ms 

de estruturas temporais de 1-2 s de duração em 22 e 44 GHz com relaçã.o 

• emissão em raios X duros (Kaufmann, Costa e Strauss, 1982; Costa e 

Kau.fmar3.n, 1983 e Kaufmann et alii, 1983 ), sã.o provenientes de 

composições aditivas. A razão disto, é que nesta hipótese a emissã.o 

rápida em raios X duros, mantém os picos desta componente nos tempos 

de origem devido à grande amplitude, desta em relaçã.o à emissão 

gradual. No entanto, a amplitude relativa da componente impulsiva em 

microondas em 22 e 14 Ciliz se encontra entre 2 à 8%, como vimos na 

Figura 2.1, e isto nos leva a esperar um atraso de 60-200 ms em 

estruturas com duraçã.o de 1 s (veja Figura 5.1). 
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CAPITULO 6 

CONCLUSA° 

A suposição de que a emiss.ã.o de raios X duros e 

microondas de explosões solares venha de uma mesma população de 

elétrons merece certas considerações. Por exemplo, a discrepância 

notória no número de partículas inferidos das observações em raios X 

duros e em microondas pode ser compatibilizada com uma quebra na lei 

de potência da distribuição dos elétrons. Isto é, a diminuiçã.o do 

número de elétrons acima de uma certa energia propicia uma restriçã.o 

no fluxo exagerado em microondas sem diminuir o número de elétrons 

emissores de raios X duros. Esta diminuição no fluxo de microondas 

para uma mesma emissão em raios X duros até algumas centenas de keV 

fundamental para se entender a estatística de Kosugi, Dennis e Kai 

(19881 Na estatística deles, somente aqueles eventos muito intensos 

associados com a emissão em raios y, emissão do topo do arco 

magnético, com a componente de emissão mais rápida associada a 

relaxação colisional (aprisionamento mais eficaz), possuem uma emissão 

mais abundante em microondas. Estes eventos, chamados de explosões 

extensas, possuem as características previstas nas acelerações por 

choques, preferencialmente ortogonais às linhas do campo magnético que 

produzem um aprisionamento mais eficiente das partículas com um ângulo 

de passo próximos â 90 0  (ver Ohsawa e Sakai, 1988). Desta forma, a 

emissão em microondas além de mais intensa seria menos polarizada 

vindo preferencialmente do topo do arco magnético, como procuramos 

mostrar no Capítulo 2. 

Esta quebra na lei de potência tem sido pouco enfatizada 

na literatura, com exceção de estudos mais recentes, certamente 

devido à falta de sensibilidade dos espectros em raios X duros acima 

de algumas centenas de keV. Estudos incompletos do espectro em 

microonda de explosões solares, apresentados na literatura, não tinham 

ainda estabelecido condições para uma sugestã.o de quebra na lei de 

potência. Ao contrário, algumas análises têm preferido a proposta de 

não homogeneidade do campo magnético certamente por desprezarem a 

119- 
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presença de estruturas harmônicas ou desconhece-las nos espectros de 

baixa. resolução.. Mós apresentamos ainda., para a ex.plosão solar 

estudada no Capitulo 1, duas análises independentes através da 

impulsividade e emissividade microondas que sugerem fortemente a 

quebra espectral na distribuição dos elétrons emissores. 

A presença das estruturas harmônicas no espectro 

girossincrotrônico reduz a importã.ncia do efeito Razin na ernissã.o em 

microondas e determina o campo magnético com "precisã.o muito superior 

aos estudos apresentados até agora. A compatibilizaçã.o da largura do 

espectro com os Indices espectrais impõe a necessidade d.e um espectro 

de elétrons com índice espectral variável tal como discutimos no 

parágrafo anterior. 

Por outro lado, uma comparação mais cuidadosa das 

características temporais da emissão microondas com raios X duros 

permite a visualizaçã.o de uma emissã.o com duas assinaturas. As 

análises das estruturas temporais rápidas superpostas à componente 

gradual tem levado à maioria dos estudos à vinculaçã.o da escala de 

tempo das estruturas rápidas (<1 seg) ao tempo de percurso do elétron 

no interior da fonte e as estruturas mais lentas (alguns segundos) ao 

tempo de relaxaçã.o colisional. Em ambos os casos esta componente 

rápida se superpõe a uma emissã.o gradual resultante do aquecimento do 

plasma ou do aumento global dos elétrons energético injetados. Em 

geral, estas hipóteses sobre o comportamento temporal dos elétrons 

estã.o associadas a um modelo de aprisionamento magnético mais a 

precipitação de elétrons que escapam no cone de perdas. Como 

discutimos no Capitulo 2, os elétrons aprisionados contribuem para a 

maior parte da emissão em microondas nã.o polarizada enquanto que os 

elétrons em preciptaçã.o contribuem gradativamente mais para as 

frequências mais elevadas. A razão da emissão impulsiva pela emissão 

gradual varia com a frequén.cia em microonda controlada pela emissã.o 

girossincrotreinica. A mesma razã.o no caso de raios X duros cresce com 

a energia cio fóton observa.do, provavelmente, devido à menor eficiência 

da emissão em alvo fino dos elétrons no aprisionamento em altas 

energias. A razão da emissã.o impulsiva pela emissã.o gradual, fica 
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assim, dependente dos mecanismos de emissã.o e parâmetros envolvidos na 

emissã.o d.e raio X duros e microndas, A nossa sugestão ê a de que a 

separaçã.o das duas componentes deve ser feita antes d.e qualquer estudo 

de correlaçã.o para se evitar resultados casuisticas como os campos 

magnéticos extremados encontrados por Kosugi, Dennis e Kai (1988). A 

composição aditiva dos fluxos de emissão advindos dos elétrons 

aprisionados e em precipitação apresenta uma tendência de atrasos 

temporais das estruturas rápidas similar ao que é observado que vem 

comprovar esta tese. 

Nós achamos que as explosões solares tipicas podem ser 

analisadas por um modelo de aprisionamento mais precipitação, a partir 

da análise que apresentamos neste trabalho. Porém, estamos executando 

alguns outros programas de observações solares que devem testar a 

estensã.o da aplicação dos nossos resultados. A impulsividade em 

microondas, como vimos no Capitulo 4, nã.o é sempre uma medida direta 

da evolução temporal dos parametros na fonte devido à grande 

quantidade de variáveis desconhecidas no problema. Porém, um 

levantamento espectral em várias frequências de observaçã.o desta 

impulsividade pode ser conclusivo na determinaçã.o dos parametros 

responsáveis pela variação da emissão em microondas. Esta análise, nós 

estamos providenciando à partir dos dados do Observatório do Owens 

Valley. Estamos preparando um estudo da impulsividade em raios X duros 

para aplicação em uma amostra de dados do satélite SMM com 

contrapartida da emissão em microondas obtida pelo Observatório do 

Itapetinga. A análise conjunta das impulsividades em raios X duros e 

em microondas pode propiciar, além do conhecimento da evoluçã.o 

temporal do espectro de elétrons, a determinação das escalas de tempo 

das aceleração destas partículas. Estamos cumprindo um programa de 

observações conjuntas com o Owens Valley para a determinação do 

espectro de alta resoluçã.o incluindo a freqüências de 22 e 41 GHz do 

Itapetinga, para a caracterização da quebra espectral na região 

opticamente fina da emissã.o em microondas. Um trabalho que pode ser 

definitivo para a confirmação dos nossos resultados está sendo 

executado em colaboraçã.o com a Universidade de Berna Estamos operando 

simultaneamente 5 ra.diômetros em 18 Gliz no Itapetinga (emissã.o 
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opticamente fina d.o espectro), numa experiência inédita., que deverã 

possibilitar a determinação da posiçã.o do centráide emissor no 

interior do arco magnético com resoluçã.o temporal de 1 ms e precisão 

espacial de alguns segundos de arco. Alguns resultados já. foram 

obtidos e embora as posiçÕes do centráide ainda não foram 

determinadas, o perfil temporal das explosões medidas indicam 

variações na posição da fonte tã.o rápidas quanto a componente 

impulsiva. 
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AFINDICE A 

~1NOGIROSSINCRaIRONICA 

A.1 - INTRODUÇA0 

A radiação girossincrotrônicá é um caso particular da 

emissã.o giromagnética de elétrons, onde o termo aqui empregado tem 

sido usado para designar a região de energia levemente relativistica 

dos elétrons. As energias próximas ou superiores à. energia do elétron 

impoem um efeito adicional no campo elétrico das particulas 

carregadas. As equações d.o campo de cargas elétricas aceleradas 

descritas pelo potencial d.e Lienard-Wichert mostram que a energia é 

fortemente concentrada ao longo da direção do movimento das cargas. 

Assim, a radiação girossincrotrônica produzida por estes elétrons 

consiste de uma série de pulsos na direçã.o d.o observador, pois o giro 

dos elétrons nas linhas do campo produzem um efeito de farol na 

emissão. Uma descriçã.o geométrica deste movimento pode ser apreciada 

na Figura A.1. 

Figura A11 

Na Figura A.1, o elétron e-  esta orbitando numa espiral 

com ângulo de passo (I), em torno de uma linha de força do campo 

magnético B. r.ste elétron produz um pulso de radiaçã.o eletromagnética 

A.1 



A .2 

na direção R e a cada giro o pulso viaja uma distância menor se 

()O. 0 ângulo e é denominado d.e ângulo d.e visada neste 

trabalho. Assim, o periodo dos pulsos, corrigido pelo efeito Doppler 

da aproximaçã.o e pelo efeito relativístico na massa do elétron, que é 

visto pelo observador, determina a freqüência fundamental d.e emissã.o 

girossincrotrônica (nein, 1981): 

g 	 (A 1 ) v -- o- 	
cavp case) y 

onde vg  é a girofrequência do elétron, ízh- v/c (velocidade do 

elétron e velocidade da luz no vácuo, respectivamente), y é o 

fator de Lorentz e 11 é o índice de refraçã.o do meio. A emissão se 

concentra em linhas em v o  e harmônicos s desta freqú'ência, a 

saber: 

(A.2)  vs= 3 vo  

A largura ae do pulso de radiaçã.o pode ser dada pela 

expressã.o simplificada (Melrose, 1980): 

(A.3)  

no entorno de e=q>. Este resultado se aplica tanto á potência 

total radiada quanto à potência em cada harmônico. Isto quer dizer que 

a emissão numa certa direçã.o é proveniente de elétrons com ângulo de 

passo numéricamente próximos ao ângulo de visada. Devemos notar, que a 

definição estatística do valor mais provável do ângulo de passo de uma 

certa distribuição determina que a emissã.o vai estar concentrada nesta 

direção, tanto mais quanto maior for a correçã.o relativística. A 

largura efetiva destas linhas no harmônico s, pode ser assim escrita 

(Melrose, 1980): 
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ãvs 	17's Av,z, 	 upo, 
tgq> 

(A.4)  

onde ti e é definido na Equaçã.o A3 e Ps  é a :frequência média 

radiada no harmônico s, encontrada por Melrose (19801 a saber: 

s V 

S 	Ca92  q> 
(A.5)  

A emissão em harmônicos altos ou de elétrons de alta 

energia torna-se uma função continua em frequência, devido à largura 

das linhas exceder a separaçã.o entre os harmônicos. A presença de 

linhas no espectro fica então dependente da desigualdade: 

s << y tgp 	 (A.6) 

A energia de elétrons se distribuindo no entorno de 

vtan(q) apresenta uma emissão com linhas largas e estreitas 

simultaneamente como pode ser visto na Figura A.2. 
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Fig. A2 - Coeficiente de emissão girossincrotrônica. 

- Emissão de elétrons *térmicos com energia média 
de 50 keV nos primeiros vinte harmônicos antes 
e depois da somatória. 

FONTE: Beketi (1966). 
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Os processos pelos quais as linhas se alargam sã.o muitos 

(Bekefi, 1966) e uma descriçã.o resumida destes é dada a seguir.: 

a) Alargamento radiativo: resulta do fato de que uma radiaçã.o com um 

trem de ondas finito nã.o pode ter uma frequência pura. Esta é a 

largura mínima da linha proveniente do principio de Heisenberg. 

b) Alargamento colisional: a largura da linha é da ordem da frequência 

de colisão. 

c) Alargamento Doppler: produzido pelo movimento dos elétrons ao longo 

das linhas de força. 

d) Correçã.o relativistica da massa do elétron: resulta da variaçã.o da 

girofreqüência do elétron com a variaçã.o cia energia dos mesmos. 

Auto-absorçã.o da rad.iaçã.o: em um plasma térmico este alargamento 

acontece nas linhas opticamente espessas, limitando a intensidade 

destas para nã.o exceder a emissão de Planck. A energia radiada é 

distribuída no entorno da linha. Num plasma não-térmico, geralmente 

domina o efeito Doppler (Bekefis 1966). 

f) Efeitos de dispersão em plasma: ocorre em um plasma denso, para 

freqüências menores ou da ordem da frequência do plasma e afeta a 

forma e a largura da linha. 

g) Nã.o-uniformiclade do campo magnético: pequenas variações na 

intensidade do campo magnético produz um alargamento da linha da ordem 

da não-uniformidade. 

A presença das linhas nos espectros girossincrotrônicos, para o plasma 

solar, aparecem nos primeiros harmônicos da frequência fundamental e 

sã.o de importância relativa muito baixa. A excessã.o que se faz é para 

os ângulos de visada maiores que .45 0. As larguras das linhas são 

definidas, basicamente, pelo efeito Doppler e pela correção 

relativistica da massa. A não-u.niformidade do campo magnético não é 
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importante no nosso mod.elo. A d.eterminaçã.o da frequência da primeira 

estrutura harmônica, neste trabalho, foi seita a partir dos espectros 

girossincrotrônicos calculados por um programa de computador que 

avalia os coeficientes de emissão e absorçã.o para uma distribuição de 

elétrons segundo uma lei de potência. 

A.2 - EMISSIVIDADE GEROSSIONCROTRONICA 

A equaçã.o geral da emissividade volumétrica pode ser 

escrita como (Bekell, 1966): 

 C(p) 1\Kri.) d3P 
	

(A.7) 

onde €y(P) é a potência radiada na frequência v por uni elétron 

com um momento p e N(p) é a distribuiçã.o dos momentos. Note que o 

módulo do momento p está em unidades de m ec, onde me  é a massa de 

repouso do elétron ecéa velocidade da luz no vácuo. Takakura e 

Scalise (1972) apresentaram uma expressão simplificada para a 

emissividade total (nas duas polarizações, circular esquerda L e 

circular direita R) onde o módulo e direçã.o dos elétrons são separados 

em variáveis independentes p e q>, i.é., módulo de p e ângulo de 

passo, respectivamente: 

	

( aire) 2  V 	{P2 	P 

	

jv, R+L(e)- 
c cose 	1 

i (a? +kg ) -----,,,N(P, (I)) dP 	 (A.8) 
 C1.412?)72  

n i  I pi 

onde e é a carga dos elétrons e N(p,p) é a distribuição dos 

elétrons em momento e ângulo de passo. As variáveis a e b são 

dependentes da derivada Jri.'(x) e da função de Bessel J(x) de ordem n, 

definidas como: 
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a.:: p senp 	Cx) 
	

(A.9) 

e 

32c 

onde 

(1+p2 ) 1,4  cose - p cosp 

sene 
(A.10) 

p seriP serig 
	

(A.11) 
g 

Os limites de integração da equaçã.o A.8 sã.o raizes positivas da 

equação: 

vr. n v 	p)Ye P cos(P cose g (l+e — 	 (A.12) 

onde cosp assume os valores limites de No integrando, computa-

se o valor de cosp a partir da equação (Takakura e Scalise, 1972): 

(14-P2 ) 4  (n viv) 
(A.13) cosP= 	 — 

p cose 

e a somatória sobre n é feita para ri inteiro maior que 

vsinae'v g • 
Esta formulação levemente relativistica da 

giroemissão é bastante complexa e uma descrição mais completa exige 

uma explanação excessivamente extensa (p.ex: Ramaty, 1969 e Melrose 

1980). Do ponto de vista computacional, a solução pode ser encontrada 

dentro de um tempo de processamento razoável para os nossos 

propósitos. 
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Na aproximação de -Propagação no vácuo, que estamos 

supondo neste trabalho, as elipses de polarizaçã.o para os dois modos 

de propagação da onda, o extraordinário e o ordinário sã.o 

aproximadamente dois circulos. Nesta aproximaçã.o, chamada de quase-

longitud.inal, a emissivid.ad.e nos dois modos de propagação, 

extraordinário (e) e ordinário (o) pode ser obtida a partir da Equação 

A.8, a saber: 

(2rre)e1/r i  FP2 	
P 	 a.-±,b)a 	iiN(.1), 	cIP 	 (A.1 4) 

2 c cos19 	I 	(14-Pg ) 
n jpi 

onde + denota o modo extraordinário e - denota o modo ordinário. 

A3 - AUTO-ABSORÇA0 GEROSSINGROTRONICA 

o coeficiente de absorçã.o desenvolvido por Takakura e 

Scallse (1972) se aplica quando a auto-absorçã.o girorressonante de 

elétrons térmicos do plasma ambiente domina. A nossa hipótese é a da 

supremacia da auto-absorção dos elétrons não-térmicos e portanto 

desenvolvemos uma expressão válida neste caso, a partir da expressão 

geral definida por Bekefi (19661 que se reduz a: 

(2ff) 2 62  N(p) N(p') 

24/, R+1 (e) 	 (a2+1? 	 C1313, 	 (A.1 5) 
mecostp v 

onde h é a constante de Planck e il e . 0  é o indice de refração que 

estamos supondo u.nitário. Este coeficiente corresponde à quantidade de 

emissã.o de fótons que serão auto-absorvidos por elétrons não-térmicos, 

com momentos entre p' e p'+dip' que se excitaram a partir do momento p. 

Uma soluçã.o desta equaçã.o para uma distribuiçã.o N(p), expandida numa 

série de Taylor é apresentada por Bekefi (1966). Nós seguimos uma 

decluçã.o similar à de Ra.maty (19691 porém com uni formalismo de emissão 

no vácuo, onde  
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Façamos a transição de momentos corresponder à transiçã.o 

de energia: 

hv 
	

(A.16) 

e hv é a energia do fóton absorvido. Desde que esta energia hv 

seja muito menor que a energia do elétron ym ec2, onde os niveis de 

energia são bem próximos, N(p)-N(ps) pode ser encontrado a partir das 

leis de conservação, como (Ramaty, 1969): 

N(P) -N(P 7 ) 	13y as4 	13 cose-casp 	a\I 
(A.17) 

pc ãy 	pc 	13 spao 

onde a mudança do ângulo de passo Ar.p que resultou da interação com 

um fóton na direção e é dada por (Ramaty, 1969): 

hv )3 case-costp 
tg 	------- 	 (A.18) 

pc 	13 zero 

Esta equação pode ser reescrita em função de y,p e cosp 

através da identidade py, ou seja: 

N(P) -N(Pi 	1 [dN p cose-y casp 
(A.19) 

133/ c 	dp 	1:g 	d(cos(p) 

Fazendo uma transformação na distribuição de momentos 

para a definição mais geral em energia y (1.é, energia cinética em 

unidades de m ec2), através do número invariante de elétrons no 

elemento infinitesimal, temos: 

411'1) 2  N(P,(P) dp= N(y) dy 	 (A.20) 
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mcle isotroplzamos a alstribuiçtã'o em ângulos de passo. Por outro lado, 

a distribuição em energia segundo uma lei de potência : 

1\n".V.Ir- N o  y-c5 	 (A.21) 

é normalizada pela densidade de elétrons emissores n, com energia 

entre yi e y2, ou seja: 

n (6-1) 
N( Y)- 	 

Y1
-6+1_

Y2
-6+1 

(A.22) 

Voltando à Equação A.20 podemos encontrar dy/dp para 

obter a distribuição de momentos a partir da distribuição de energia 

isotrópica em ângulos de passo, a saber: 

n (6-1) 
NICP, 	 -6+1 

( Cinz. )14.-1) -és 

P 
(A.23) 

onde a identidade (1+y) 2 =1+p2  foi utilizada na determinação da 

Equação A.23. Uma expressã.o para o coeficiente de absorçã.o nos modos 

extraordinário e ordinário pode ser encontrada a partir da Equação 

A.15, substituindo no integrando (a 2+3j2") por (a±1) 2/2, tal como na 

Equaçã.o A.11. 

Al OONSIDERAÇOES SOBRE O PROGRAMA 

A avaliaçã.o das fu.nções de Bessel de ordem n e sua 

derivada de primeira ordem é feita pela aproximaçbes de Wild e Hills 

(1971). 

Os limites da integraçã.o são determinados pela Equaçã.o 

A.12 e a integraçã'o numérica é feita pelo método de Simpson. A divisão 



do intervalo de integração foi fixada em vinte pontos que se mostrou 

muito boa para todos os cálculos efetuados (ver Klein, 1981). 

A somatória foi estendida até que a contribuição do 

termo n calculado fosse menor do que 10 -5  do resultado acumulado. Um 

cuidado especial foi tomado para que os momentos limites da integral, 

pi e p2, respeitassem os limites matemáticos da distribuiçã.o cIe 

energia dos elétrons estabelecido pelo usuário do programa como um 

parametro de entrada. 

A.5 - CONSIDERAÇOES SOBRE AS DERIVADAS DE Ív  E gv. 

As derivadas logaritimicas das funções f v  e gv  

definidas nas Equações 1.3 e 1.1 foram. determinadas numéricamente 

através do programa descrito neste apêndice para o cálculo de j v  e 

kv  como está estabelecido nas equações. 



~ICE B 

INDICE =C= DE ELE-MONS INFERIDO A PARTIR DA 

EivIESA0 EM RAIOS X DUROS 

A emissã.o de raios X duros tem sido estudada a partir de 

mod.elos que utilizam a interação dos elétrons energéticos com o meio, 

produzindo radiação por bremsstrahlung. Outros modelos de emissão de 

radiaçã.o no continuo, tal como a radiaçã.o sincrotrônica e a Compton 

inversa, foram discutidos no passado e cederam â supremacia da emissã.o 

bremsstrahlung para os parametros d.e plasma geralmente aceitos na 

análise de explosões solares típicas (Brown, 1976). Usualmente, 

aplica-se a aproximação não-relativistica no extremo de baixa energia 

da distribuiçã.o de elétrons (Brown, 1971). A seçã.o de choque neste 

caso é dada pela fórmula de Bethe-Heitler, a saber: 

1 
(e, E) cc --- In  	 -(B.1) 

eE  

onde e é a energia do .fêtton eEéa energia do elétron. 

A interação dos elétrons com o meio pode ser estudada 

dentro de dois limites extremos. O choque de elétrons com um alvo 

tino, pouco denso de protons (N<10 19  protons/cm 2), produzindo 

emissão proporcional àdensidade do meio e a interação com um alvo 

espesso que tem emissão independente da densidade do alvo (Brown, 

1971). 

RI- BIUMBIRAHLUNG EM ALVO FENO 

No modelo de emissã.o em alvo fino a intensidade da 

radiação X dura dos elétrons com energia cinética abaixo de E 0  é dada 

por (Brown, 1971): 

rE 
Ix, finge, ES.E0)0c f o v(E) cge, E) N(E) dE 	 A(3.2) 

ie 

B.1 
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onde v(E) é a relação da velocidade com a energia cinética dos 

elétrons, que na aproximaçã.o :nã.o-relativistica é dad.a por: 

2 
Ene 
	 (B.3) 

me 

sendo me  a massa de repouso do elétron. N(E) é a distribuiçã.o de 

energia dos elétrons cuja forma funcional segue uma lei de potência: 

NI(E)oe E-6 
	

(B. 4) 

Assim podemos obter a dependência em energia, do 

integrando da Equação B2, considerando-se as Equações B.1, 333 e B.1, 

a saber: 

1 	'Eo 
I-, - 	dE 

xino 	e ,e 
(B.5) 

ou seja, esta distribuiçã.o produz um fluxo de raios X duros segundo 

uma lei de potência: 

fino 	e--(644')  =e-V 
	

(B.6) 

cujo índice espectral de fátons, y, é dado por: 

v=6+4 	 (B.7) 
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B2 - BREIESWIIMUNG EM ALVO =MO 

A emissã'o em alvo espesso estabelece uma relação entre o 

espectro de emissão e a taxa de injeção de elétrons F(E), ao invéz da 

distribuiçã.o de elétrons N(E), (Brown, 1971), ou seja: 

íE E 
I 	C e E<E -10z 	oF(E) 	0E c5C 	' e, E dE dE 	 (B.8) xi esp 	o- 	 ' 

.1 	
' 

 e 	e 

onde nos vamos propor uma taxa de injeção de elétrons segundo uma lei 

de potência: 

F(E)cc E-01 
	

(3.9) 

A integração da Equaçã.o B.8 utilizando-se as Equaçbes 

B.1 e )3.9 resulta em: 

Ix, esp( e, E5.E0) cx e-  (c -1) 
	

(B.10) 

que tambem é uma lei de potência com índice espectral de féltons: 

y:: 01-1 (B.11) 

Porém, :precisamos estabelecer uma relaçã.o entre o índice de potência 

do espectro de fértons e o espectro de elétrons a partir da taxa d.e 

injeção mediante alguma hipótese de trabalho. No caso do modelo de 

precipitação de particulas para a produçã.o de raios X duros, a relação 

entre a taxa de injeção e a distribuição de partículas é bem simples. 

O tempo d.e precipitação dos elétrons é estabelecido pelas velocidades 
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dos mesmos. Assim, Ltt é inversamente proporcional ã. velocidade dos 

elétrons, ou seja: 

Atoe E-% 
	

(B.12) 

Esta.belecendo uma relaçã.o linear entre a taxa de injeção 

e o tempo de vida dos elétrons, nós obtemos: 

N(E)cc F(E) Ât 
	

(B.13) 

a qual pode ser reescrita através das Equações B.9 e B.13, resultando 

em: 

NCE-)or. 
	

(B.14) 

Introduzindo a relação entre os Índices á e a da Equaçã.o B.11 

na Equação B.10, estabelecemos a seguinte identidade: 

3 
y=6- - 

2 
(B.15) 

B3 - CONCLUSA° 

Assim, uma distribuiçã.o de elétrons segundo uma lei de 

potência, com Índice espectral (5 nos leva a um espectro de emissã.o 

segundo a mesma lei, com um indice y, cujas relações podem ser 

assim resumidas: 
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a) yi produzido por elétrons aprisionados ou em fuga para. a coroa 

solar (com injeção continua) dado pela Equação B.7, 

b) y2 produzido por elétrons em precipitaçã.o para a cromosfera com 

injeção continua, dado pela Equação B.11 onde a=& 

c) y3 produzido por elétrons em precipitação para a cromosfera com 

injeçã.o instantânea, dado pela Equação B.15. 

Portanto, para uma distribuiçã.o de elétrons segundo uma lei de 

potência com um Índice espectral 6, o índice espectral da emissã.o 

X dura y, inferido, respeita a seguinte desigualdade: 

V1>¥2>Y3 	 (B.16) 


