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Notacion

A continuacion se encuentran algunos simbolos que aparecen a lo largo del trabajo.

t: Tiempo

p: Densidad de masa

v: Campo de velocidades

E: Energia total

T : Temperatura

%% ¢ Derivada parcial de A respecto a B

0; : Derivada parcial respecto a la coordenada x'

V : Operador nabla

SN

: Campo eléctrico

~I

: Vector de densidad de corriente eléctrica

ool

: Campo magnético

¢ Vector de aceleracion de la gravedad

ol

p : Presion térmica del fluido
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pr : Presion total, térmica y magnética
I": Indice adiabitico de los gases

¢ Vector flujo de calor

BN

N : Resistividad eléctrica

e : Energia interna

¢ : Velocidad de la luz

Pq : Densidad de carga

&y : Permitividad eléctrica del vacio

Uo : Permitividad magnética del vacio

lp : Longitud caracteristica

&y : Campo eléctrico caracteristico

By : Campo magnético caracteristico

to : Tiempo caracteristico

]

: Vector variables conservativas

F': Vector de flujo

|

¢ Vector de términos fuente-sumidero
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ca ¢ Velocidad de Alfvén

¢s ¢ Velocidad del modo magnetoactstico lento

cr ¢ Velocidad del modo magnetoacustico rapido

A : Valores propios de la matriz Jacobiana

InA : Logaritmo de Coulomb

K : Coeficiente de conduccidn térmica

Cefi ¢ Courant-Friedrichs-Levy

X,y,z : Coordenadas cartesianas

L' : Norma del error

N : Numero de puntos de la malla

kg : Constante de Boltzman

mp ¢ Masa del proton

B : Plasma-beta

pn : Densidad de masa del estado hidrostatico

pn ¢ Presion del estado hidrostatico

Ty, : Temperatura del estado hidrostético
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Resumen

Titulo: Propagacién de Ondas Magnetohirodindmicas en la Atmdsfera Solar
Autor: Anamaria Navarro Noguera @

Palabras Clave: Fisica solar, Magnetohidrodindmica, ondas magnetohidrodinamicas, métodos numéricos.

Descripcion: Uno de los problemas mas importantes en la fisica solar consiste en explicar el calentamiento de la tl-
tima capa de su atmdsfera, la corona solar. En este contexto es de gran utilidad el estudio de los posibles mecanismos
que puedan suministrar energia desde la base de la atmdsfera hacia capas superiores. Una manera de estudiar estos
procesos es a través de simulaciones numéricas que modelen distintas dindmicas del plasma de la atmésfera solar,
usualmente con cédigos que resuelvan las ecuaciones de la magnetohidrodindmica. Esto ha impulsado la creacion
de distintos cédigos que resuelvan este complejo sistema de ecuaciones no lineales. Por otra parte, para estudiar el
transporte de energia en el contexto del problema del calentamiento de la corona es necesario considerar el efecto
de procesos disipativos, los cuales agregan algunas dificultades adicionales al aplicar los métodos numéricos tradi-
cionales. Por estas razones en esta tesis doctoral se construy6 el c6digo MAGNUS, para incluir en las ecuaciones de
la magnetohodrodindmica la influencia de los efectos de disipacién de energia relacionados con la resistividad y el
flujo de calor. La eficiencia del c6digo se comprobé por medio de la reproduccién de distintas pruebas. Unas en el
régimen ideal, otras para comprobar la implementacién de la resistividad y el flujo de calor de manera independiente.
Se estudiaron dos mecanismos que tienen relevancia dentro del contexto de la resolucién del problema del calenta-
miento de la corona, pues ambos aumentan el flujo de energia hacia las capas superiores de la atmosfera solar. El
primer mecanismo corresponde a la emergencia de un blob de plasma en la cromosfera el cual es generado por los
movimientos convectivos de granulacién. Dicho blob magnético emerge desde la zona convectiva y se reconecta con
las lineas de campo magnético del ambiente, en este proceso ocurre una transformacién entre la energia magnética del
sistema y la energias interna y cinética, y como resultado se produce una eyeccién de plasma caliente hacia las capas
superiores en forma de jet. Se produce a su vez un notable incremento en la temperatura de la atmdsfera y ademas el
flujo de energia hacia las capas superiores se encuentra dentro del rango esperado por los modelos teéricos de balance
de energfa en la atmdsfera solar. El segundo mecanismo analizado en la tesis consiste en determinar los efectos de la
conduccion térmica en la produccién de tadpole jets cromosféricos, estos son jets fuertemente energéticos reciente-
mente descubiertos alrededor de un bucle coronal. Por medio de simulaciones numéricas en las que se incluyeron los
efectos del flujo de calor, se encuentra que la conduccién térmica en la zona de transicién suministra energia y masa a
estos jets, aumentando también la magnitud del flujo de energia que transportan hacia la corona, modificando a su vez
la morfologia de estos, colimdndola y aumentando su velocidad de propagacion.

Tesis

Facultad de Ciencias. Escuela de Fisica. Director: Fabio Duvan Lora Clavijo, Doctorado en Fisica
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Abstract

Title: Magnetohydrodynamic Wave Propagation in the Solar Atmosphere
Author: Anamaria Navarro Noguera

Keywords: Solar physics, MHD, MHD waves, numerical methods.

Description: The heating of the solar corona is one of the major problems in solar physics. Within this context is
very important to study the posible mechanisms that could provide energy from the base of the atmosphere into higher
layers. One way to study these processes is through numerical simulations of diferent dynamics of the plasma in
the solar atmosphere, usually with codes that solve the equations of magnetohydrodynamics. This has prompted the
creation of different codes that solve this complex system of equations, which presents a lot of difficulties due to
its non-linearity. On the other hand, to study the transport of energy in the context of the problem of heating of the
solar corona it is necessary to take into account dissipative phenomena, which add some additional difficulties. For
these reasons, in this thesis we built the MAGNUS code, to solve the equations of magnetohidrodynamics taking into
account mechanisms of dissipation of energy due to resistivity and thermal conduction. The efficiency of the code was
checked by means of the reproduction of different tests in the ideal regime, with resistivity and heat flow. Two projects
of transient phenomena in the solar atmosphere were carried out, both within the context of solving the heating problem
of the corona, since both increase the flow of energy into the upper layers of the solar atmosphere. The first project
corresponds to the emergence of a plasma blob in the chromosphere which is generated by convective granulation
movements. Such magnetic blob emerges from the convective zone and reconnects with the ambient magnetic field
lines, in this process a transformation occurs between the magnetic energy of the system and the internal and kinetic
energies, and as a result there is an eyection of hot plasma towards the upper layers in the form of jet. There is also a
noteworthy warming in the temperature of the atmosphere. In addition the energy flow into the upper layers is within
the range expected by the theoretical models of energy balance in the solar atmosphere. The second project consists
in determining the effects of thermal conduction in the production of Tadpole chromospheric jets, these jets are very
energetic and were discovered recently around a coronal loop. Through numerical simulations where the thermal
conduction effect was considered we found that the jets were more energetic, carried more mass and the energy flux
magnitude was considerably increased due the termal conduction. Additionally, their morphology was modified, it got
more collimated and its speed increased.

Thesis

Facultad de Ciencias. Escuela de Fisica. Director: Fabio Duvan Lora Clavijo, Doctorado en Fisica
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Resultados derivados de la Tesis
Los resultados de esta tesis se consignaron en tres articulos de investigacion: dos de ellos se pu-
blicaron en revistas homologadas e indexadas por COLCIENCIAS en categoria Al y uno esta
sometido al Monthly Notices of the Royal Astronomical Society con la misma categoria. Las refe-

rencias bibliograficas de las publicaciones se presentan a continuacion:

= Navarro, A., Lora-Clavijo, ED. & Gonzilez, G.A. 2017. Magnus: A New Resistive MHD

Code with Heat Flow Terms. AplJ, 844:57. DOI: 10.3847/1538-4357/aa7al3

= Navarro, Anamaria, Murawski, K., Wojcik, D. & Lora-Clavijo, F.D. 2019. Numerical simu-
lations of the emerging plasma blob into a solar coronal hole. MNRAS, 489(2):2769-2774.

DOI:10.1093/mnras/stz2313

= Navarro, Anamaria., Lora-Clavijo, F.D., Murawski, K., & Poedts, Stefaan. Thermal conduc-

tion effects on formation on chromospheric Solar Tadpole-Like Jets. Sometido al MNRAS.

Algunos de los resultados fueron expuestos en el congreso internacional LARIM 2019: XVI
Latin American Regional IAU Meeting realizado en Antofagasta Chile en noviembre 2019 con el
trabajo: Numerical simulations of the emerging plasma blob into a solar coronal hole.

En el cuarto afio del doctorado se realiz6 una pasantia en la Universidad Maria Curie-
Sktodowska, Lublin, Polonia de la cual surgié una colaboracién con el profesor Krzysztof Mu-
rawski y el investigador Dariusz W¢jcik la cual se mantiene actualmente y de la cual se desarro-

llaron dos de los articulos presentados anteriormente. Asimismo se establecié una colaboracién
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con el profesor Stefaan Poedts de la Universidad Catélica de Lovaina, Bélgica. Adicionalmente,
de manera complementaria y paralela a la tesis, se participd en la codireccién de los siguientes

trabajos de grado:

= Propagacion de ondas magnetohidrodindmicas en tubos de flujo magnético con twist. Au-
tora: Paula Camila Wandurraga Sanabria, director: Fabio Duvéan Lora Clavijo, codirectora:
Anamaria Navarro Noguera, 12 de Junio del 2018. Trabajo para optar por el titulo de Fisica.
Universidad Industrial de Santander, Escuela de Fisica, Bucaramanga, Colombia. Trabajo

que gano la distincion de proyecto de grado laureada.

= Mallas adaptativas para la solucion de ecuaciones diferenciales parciales hiperbdlicas. Au-
tor: Yuber Alejandro Galeano Traslavifa, director: Fabio Duvan Lora Clavijo, codirecto-
ra: Anamaria Navarro Noguera, 14 de Junio del 2018. Trabajo para optar por el titulo de
Magister en Matematica Aplicada. Universidad Industrial de Santander, Escuela de Fisica,

Bucaramanga, Colombia.

Algunos resultados de este ultimo trabajo fueron publicados en la revista Scientia et Tech-
nica Afio XXIII, Vol. 23, No. 02, junio de 2018. Universidad Tecnoldgica de Pereira. ISSN 0122-
1701 con el nombre Numerical Solutions of the Klein-Gordon Equation with Adaptive Mesh Refi-

nement.
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Introduccion

La magnetohidrodindmica (MHD) estudia la interaccién entre campos magnéticos y fluidos con-
ductores. Este estudio se efectia por medio del acoplamiento entre la dindmica de fluidos y las
leyes de la electrodindmica en el dominio de las bajas frecuencias. Segun el marco tedrico de la
MHD, una perturbacién del estado de equilibrio de un plasma puede producir distintos tipos de
ondas mecdnicas. Citese un grupo de algunas ampliamente conocidas: i) Las ondas de Alfvén, que
se propagan de manera transversal a las lineas de campo magnético, ii) las magneto-acusticas: de
tipo rdpido y de tipo lento, iii) las ondas de Alfvén torsionales, y, finalmente, los modos kink y
sausage. Estos dltimos se propagan en tubos de flujo magnético, como se puede ver en el trabajo
iconico realizado por Edwin and Roberts (1983). Por medio de estas ondas se modelan distintos
fendmenos ondulatorios que ocurren en la atmdsfera solar. Debido a que el plasma atmosférico
solar estd dominado por fuertes campos magnéticos (Priest and Hood, [1991), este constituye un
laboratorio ideal objeto de 1la MHD.

Existe un gran numero de publicaciones cientificas que reportan el descubrimiento de on-
das MHD en la atmésfera solar. Las observaciones correspondientes provienen tanto de misiones
espaciales como de instrumentos de medicidn ubicados en tierra. A continuacién, una corta lista
que esboza resultados relevantes a proposito de la deteccion de estas ondas. Algunas oscilaciones

de bucles coronales registrados por la mision TRACE EI fueron interpretadas como modos kink

' Transition Region and Coronal Explorer
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estacionarios (Nakariakov et al., [1999). Similarmente, Tomczyk et al. (2007) modelaron las obser-
vaciones de CoMp E| como ondas de Alfvén. Conviene destacar que este resultado conjetura una
explicacion del calentamiento coronal a partir de dichas ondas. La interpretacion de Tomczyk et al.
(2007) fue controvertida por Van Doorsselaere et al.| (2008), bajo la consideracién de que dichas
ondas podrian entenderse mejor como modos magneto-acusticos kink.

Asimismo, a partir del analisis de datos obtenidos por AIArﬂdel SDOEL Morton et al.|(2012))
detectaron la propagacion de un modo kink transversal a través de un jet solar UV/EUV. De Pon-
tieu et al.| (2007)) interpretaron como ondas de Alfvén algunas observaciones del telescopio SOT a
bordo del satélite Japonés Hinode. Adicionalmente concluyeron que algunas de dichas ondas po-
drian tener la energia suficiente para acelerar vientos solares. Con datos de este mismo telescopio
Fujimura and Tsuneta (2009) reportaron modos MHD en tubos de flujo magnético fotosféricos.
Por otra parte, mediciones del Telescopio SST E] y del Polarimetro SOUPE] fueron interpretadas
por Jess et al. (2009) como ondas de Alfvén torsionales propagandose en un grupo de manchas

brillantes cerca del centro del disco solar. Segun el andlisis de datos tomados por el instrumento

Coronal Multi-Channel Polarimeter

Atmospheric Imaging Assembly

Solar Dynamics Observatory

Swedish Solar Telescope

Solar Optical Universal Polarimeter
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ROSA E] del Telescopio Solar Dunn, Jess et al.|(2012a) concluyeron que se pueden generar modos
kink en la atmodsfera mds lejana del sol. Los autores argumentan que estos modos son generados
por oscilaciones en la presion de regiones magnéticas brillantes de pequefia escala.

Revisiones completas sobre distintas aplicaciones de la MHD en la atmdsfera solar resumen
gran parte de los logros que esta teoria ha obtenido hasta hoy. Entre algunas, citese por ejemplo,
el reciente libro de Roberts| (2019). En ese trabajo el autor realiza una exposicion matematica muy
completa del creciente campo de la sismologia coronal. De igual modo, Nakariakov and Verwichte
(20035)) realiz6 otra importante revision sobre observaciones de ondas MHD en la corona solar. Otra
lista bibliogréfica que complementa las revisiones sobre detecciones de estas ondas es la siguiente:
en manchas solares, [Khomenko and Collados| (2015); en prominencias, Okamoto et al.| (2007); en
eyecciones de masa coronal, Vrsnak et al. (2013)); en fulguraciones solares, Shibata and Magara
(2011); y en vientos solares, (Ofman| (2010).

El modelamiento de la atmdsfera solar a través de la MHD se hace por medio de un sistema
de ecuaciones diferenciales parciales hiperbodlicas acopladas. Este sistema de ecuaciones admite
solucione exactas en muy pocos casos. Por esta razén es necesario recurrir a sofisticadas técnicas
numéricas de aproximacion de soluciones (ver|Schnack (2009) para mas detalles). La aplicacion de
estas técnicas en la solucion de las ecuaciones de la MHD requieren extensos codigos numéricos
computacionales. Su adaptacidn, en la mayoria de los casos, depende de la habilidad y experiencia

de personal especializado en la construccion de software capaz de hacer confluir apropiadamente

7 Rapid Oscillations in the Solar Atmosphere
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las ventajas que tienen los distintos métodos numéricos requeridos en tareas especificas.

Resulta justo mencionar una lista de c6digos computacionales distinguidos por su carac-
ter versatil. El cdigo Athena (Stone et al., 2008)), disefiado para estudiar el medio interestelar, la
formacion de estrellas y la acrecion de fluidos. El cédigo Flash (Fryxell et al., 2000) por su parte
se aplica en hidrodindmica, MHD, transferencia por radiacién, difusién y conduccién, entre otras.
Este cddigo ha evolucionado a un sistema modular compuesto por una colecciéon de subrutinas
independientes aplicables en diversas tareas. Otros codigos disefiados para abordar diversos pro-
blemas de astrofisica son: Pluto (Mignone et al., 2007), Zeus (Norman), [2000), Enzo (Bryan et al.,
2014)), Nirvana, (Ziegler, 2008) y MAP (Jiang et al., 2012a).

De manera similar, existen cédigos disefiados exclusivamente para abordar el estudio de los
fendmenos en la atmodsfera solar. Como ejemplo se encuentra el cdigo VAC (Toth and Keppens,
2012;Shelyag, S. et al., 2008)), que simula un plasma gravitacionalmente estratificado por medio de
la interaccion de una perturbacién arbitraria con un fondo magneto-hidrostético. El cédigo Surya
(Fuchs et al., 2011), que modela la propagacion de ondas en la atmdsfera magnética no-isotérmica.
El cédigo MURaM (Vogler et al., |2005), disefiado para el estudio de la zona de conveccién y
la fotosfera. Otros cddigos importantes son: el LFM (Lyon et al., 2004), utilizado en las simula-
ciones magnetosféricas; el Bifrost (Gudiksen, B. V. et al., 2011), ideado para modelar atmdsferas
estelares desde la zona de conveccidn hasta la corona. Y por ultimo, el cédigo Newtonian-CAFE
(Gonzalez-Avilés et al., 2015), programado para el anélisis de fendmenos que ocurren en la regién
comprendida entre la fotosfera y la corona.

Existen innumerables referencias sobre estudios de fendmenos MHD en la atmésfera solar
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mediante el uso de los cédigos numéricos citados anteriormente. A continuacién se esboza una
larga lista de autores y trabajos desarrollados en esta drea. Murawski and Musielak (2010) en-
contraron los distintivos espaciales y temporales de ondas de Alfvén de pequefia amplitud. |Konkol
et al.[|(2010) exploraron la influencia de la conduccién térmica en la atenuacién de modos magneto-
acusticos lentos estacionarios en arcadas de la corona solar. Murawski et al.| (2011)) analizaron la
formacion de macroespiculas en la cromosfera. Jiang et al. (2012b) simularon micro-fulguraciones
en la corona y cromosfera asociadas con el fendmeno de la reconexiéon magnética. Jess et al.
(2012b) modelaron algunos fenémenos oscilatorios en la fotosfera en términos de fluctuaciones
periddicas de la intensidad con procesos de magneto-conveccion. |Vigeesh et al. (2012) evolucio-
naron la propagacion de ondas MHD en tubos de flujo magnéticos fuertes, axialmente simétricos
en una atmosfera solar estratificada.

Un segundo grupo de referencias representativas sobre aplicaciones de MHD en la des-
cripcién de la atmosfera solar contiene los trabajos citados a continuacion. Jelinek and Murawski
(2013)) mostraron que las ondas magnetoacusticas con gravedad en la corona gravitacionalmente
estratificada se pueden reproducir usando un perfil de temperatura realista y lineas de campo mag-
nético curvadas. Mostl et al.| (2013)) evaluaron la inestabilidad de Kelvin Helmholtz en los bordes
de las eyecciones de masa coronal. [Baumann et al.| (2013) reprodujeron algunos fenémenos de
reconexion en la corona. Pascoe et al.|(2013) presentaron ondas magneto-acusticas rapidas gene-
radas impulsivamente por perturbaciones en embudos coronales. Murawski et al.[(2013)) realizaron
simulaciones de ondas MHD con gravedad y la produccion de voértices en una atmdsfera magne-

tizada. (Chmielewski et al. (2014} evolucionaron ondas de Alfvén generadas impulsivamente en
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una arcada solar aislada. [Terradas et al.| (2015) presentaron evoluciones de prominencias solares
inmersas en arcadas magnéticas.

Trabajos mas recientes realizados en esta misma drea se referencian a continuacion. [Hans-
teen et al. (2015) recrearon escenarios mds complejos con MHD radiativa, con el fin de analizar
el problema del calentamiento coronal. Antolin et al. (2015) estudiaron los modos MHD transver-
sales en un tubo de flujo de una prominencia. |Yang et al.| (2015]) simularon la excitacion de ondas
magneto-acusticas rdpidas a lo largo de canales magnéticos de la corona. Janvier et al.| (2015)
presentaron modelos de fulguraciones solares MHD 3-dimensionales.Murawski et al.| (2016)) ana-
lizaron la respuesta de un tubo de flujo solar de pequena escala con los movimientos fotosféricos
torsionales. |De Moortel et al. (2016) evolucionaron la propagaciéon de ondas transversales a tra-
vés de la corona solar, impulsados por puntos de la base con densidad estructurada en forma de
cilindro.

Por otro lado, el calentamiento debido a ondas MHD ha sido considerado como uno de los
mecanismos mds efectivos y apropiados para transportar energia y momentum. Son uno de los
modelos mds utilizados para explicar las altas temperaturas de la corona solar (Arregui, [2015).
Los diferentes mecanismos de transporte de estas ondas han sido estudiados ampliamente para
encontrar su contribucion al problema de calentamiento de la cromosfera y de la corona solar.
Estos estudios analizan la propagacion de ondas generadas en las capas inferiores de la atmdsfera
hacia capas superiores. Ahora bien, en el contexto de los mecanismos de propagacion de energia,
incluir métodos de disipacién como la resistividad y el flujo de calor ayudan a que la descripcion

de las distintas dindmicas del plasma sea més realista. Por ejemplo, la inclusién de la resistividad
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permite explicar la aparicion de fendmenos de reconexién magnética. Dichos eventos hacen que la
energia magnética se convierta en otros tipos de energia como por ejemplo energia térmica (Priest,
2014)). Por otra parte, el gradiente de temperatura de la zona de transicion hace que la conduccién
de calor sea un mecanismo importante de disipacion de energia en esta region (Spitzer, [1956).

En parrafos anteriores se evidencio el alcance que tiene la MHD para modelar fendmenos
atmosféricos del sol. Muchos de estos fendmenos despiertan el interés en algunas comunidades
cientificas. En particular, el problema del calentamiento de la cromosfera y de la corona ha suscita-
do en la dltima década un sinnimero de interrogantes. En este contexto, la inclusion de fendmenos
disipativos permite la elaboracién de mejores modelos, tendientes a una descripcién mas precisa
de los fendmenos fisicos ocurrentes. La construccién y manejo de los c6digos numéricos para la
aplicacion de esta teoria son de medular importancia. En esta tesis doctoral se simulan algunos
escenarios de propagacion de ondas MHD dentro del contexto del estudio de los posibles mecanis-
mos del calentamiento de la corona y de la cromosfera. Para ello se construye un c6digo numérico
que resuelve las ecuaciones de la MHD sin despreciar los efectos la resistividad eléctrica y el flujo
de calor. La construccién del cédigo se hace con base en los cédigos CAFE (Lora-Clavijo et al.,
2015a) y Newtonian-CAFE(Gonzalez-Avilés et al., 2015)).

La presente tesis se divide en dos partes. La primera estd dedicada a la construccion del
codigo y a su validacion mediante pruebas numéricas. En la segunda parte de la tesis se presentan
dos modelos transitorios de la atmdsfera solar en presencia de procesos disipativos. El cardcter
no-lineal del sistema de ecuaciones de la MHD predice la existencia de ondas de choque y de

discontinuidades de ciertas funciones que describen observables fisicos en la naturaleza. Por otro
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lado, estas ecuaciones admiten una escritura en forma conservativa. Debido a estas caracteristicas
del sistema ecuacidnes-naturaleza, en el c6digo numérico se implementan dos métodos: el de lineas
para la discretizacion de los operadores espaciales y el de volimenes finitos. El ultimo se utiliza
para promediar las derivadas de los flujos a través de cada celda numérica (Toro| 2009).

De otra parte, para calcular los flujos numéricos se emplean los esquemas HLLE (Harten
et al.,|1983) y HLLC (Toro et al.,|1994)). Este tltimo se usa la adaptacion para la MHD propuesta
L1 (2005). Los interpoladores del problema de Riemann aproximado son MINMOD (Roe, |1986)
y MC (van Leer, |1977a) de primer orden, y WENOS (Titarev and Torol 2004} con precisiéon de
quinto orden. Adicionalmente, para preservar la divergencia del campo magnético se usa el método
de Transporte de Flujo Restringido (Balsara, 2004; Evans and Hawley, 1988)). Este método se
modifica para incluir los términos con resistividad eléctrica. La verificacion de los algoritmos se
realiza mediante la reproduccién de pruebas de la MHD ideal, y pruebas disefiadas para comprobar
la implementacion de los términos asociados a la resistividad y el flujo de calor. Para determinar
el nivel de precision del codigo, se realizan los calculos de convergencia y auto-convergencia en
problemas unidimensionales. Ademads, se mide la divergencia del campo magnético como medida
de control de auto-consistencia fisica del proceso.

La segunda parte del proyecto consiste en el estudio de dos fendmenos transitorios de la
atmosfera solar mediante simulaciones numéricas. El primero corresponde a la descripcion y evo-
lucién numérica de un modelo de emergencia de un blob de plasma magnético desde la fotosfera.
El interés de estudiar este fendmeno en este proyecto radica en que existe evidencia de la existencia

de blobs de plasma producidos por granulacién. Estudiar los efectos que tiene la emergencia de
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uno de estos blobs en la atmdsfera solar podria proveer de més elementos para la comprension de
la dindmica del plasma solar. En especial, el evento de la reconexion de las lineas de campo magné-
tico del blob emergente, como consecuencia de los efectos de la resistividad eléctrica. El segundo
fenémeno analizado corresponde al estudio de los efectos de la conduccion térmica en la propaga-
cion de radpole jets generados en la cromosfera. Estos jets fueron descubiertos en observaciones
recientes y transportan grandes cantidades de energia. Sus valores estdn dentro de los ordenes de
magnitud estimados teéricamente para suplir las pérdidas en la corona debido a radiacién, conduc-
cién térmica y viento solar. Estos jets se transportan a lo largo de las lineas de campo magnético
en la cromosfera y la corona solar. En estas regiones los efectos de la conduccién térmica no son

despreciables y deben afectar el modelamiento de este tipo de sistemas de manera significativa.
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1. Problema del Calentamiento de la Corona Solar

1.1. El Sol

El Sol es un objeto astrofisico que ha sido estudiado con gran interés desde hace miles de afios. Su
creacion tiene origen por la contraccion de una nube interestelar que giraba y contraia durante su
colapso. La proto-estrella se estabiliz6 en un estado donde el gradiente de presion y la gravedad se
balancean y donde una contraccion suave y continua calienta el plasma y provee luminosidad. De
esta manera, la temperatura en el nicleo aumento lo suficiente para la fusion del hidrégeno a helio
lo cual suministré la luminosidad para que la contraccién terminara. Entonces el Sol se encuentra
en la fase de la secuencia principal, durante la cual esencialmente todo el hidrégeno de su nicleo
se esta convertiendo en helio (Priest, [2014).

Durante el siglo XX, lentamente se volvi6 claro que la mayoria de la estructura observada
del Sol y su dindmica tienen un origen debido al campo magnético. Tradicionalmente, la actividad
solar ha sido dividida en dos clases: las de regiones en calma y regiones activas. En la aproximacion
de Sol en calma, el Sol es estudiado como una bola de plasma estética y esféricamente simétrica,
para la cual las propiedades solo dependen de la distancia radial y para las cuales el campo mag-
nético es despreciable. Las regiones activas estin compuestas de fendmenos transitorios como las
manchas solares, las prominencias, las fulguraciones, las eyecciones de masa coronal, que se su-

perponen a la atmdsfera tranquila y deben su existencia al campo magnético (Priest, 2014)).
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Figura 1. La estructura general del sol. Se indican los tamafios de las distintas regiones, sus
temperaturas y densidades. Tomado de Priest| (2014

1.2. La estructura del Sol

El Sol es una bola de plasma que se mantiene unida y comprimida por atraccion gravita-
cional propia. Estd compuesto por dtomos de hidrégeno principalmente (%92) y de helio (%3),
la mayoria ionizados debido a las altas temperaturas. Los elementos restantes como el carbono,
nitrégeno y oxigeno suman alrededor de un 0.1 %. El interior del Sol estd dividido en tres regiones
como se muestra en la figura[I] el nicleo, la zona radiativa y la zona de conveccion, las cuales
estdn dominadas por distintos procesos fisicos (Priest, 2014). En el siglo XIX se mostré que si
la energia del Sol fuera originada tnicamente por contraccién gravitacional, durarfa tan solo 10!
segundos = 3 x 107 afios, lo cual se conoce como el tiempo de Kelvin-Helmholtz. Este se calcula

simplemente dividiendo la energia potencial gravitacional del Sol por su luminosidad. Sin embar-
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g0, A. Eddington concluy6 en 1925 que esta energia duraria mucho mas si el niicleo del Sol fuera
un reactor nuclear gigantesco. Esta energia generada en el nicleo escapa continuamente a través
de la zona radiativa por difusion radiativa, mientras tanto los fotones son absorbidos y emitidos
muchas veces, de modo que tardan en cruzar esta zona muchos afios (Priest, 2014).

En contraste, en la zona de conveccion, el mecanismo de transporte de energia dominante
es la conveccion. La cual consiste en movimiento de plasma que forma usualmente una corriente
circular convectiva con el plasma caliente ascendiendo y el plasma frio descendiendo. En la parte
mads baja de la zona de conveccidn existe una capa fuerte de cizalladura la cual se conoce como ta-
coclina (Spiegel and Zahn, 1992), donde probablemente se origina la estructura magnética de gran
escala del Sol. La atmoésfera solar se define como la parte del Sol de la cual los fotones pueden
escapar directamente hacia el espacio. Esta dividida en tres regiones con diferentes propiedades
fisicas, las cuales se representan de manera incorrecta pero conveniente como cascarones esféri-
cos. La mas baja corresponde a una capa delgada de plasma de un espesor de algunos cientos de
kilémetros llamada la fotosfera, la cual es relativamente densa y opaca y emite la mayoria de la
radiacién solar.

Sobre la fotosfera yace una capa de plasma mas transparente conocida como la cromosfera,
es normalmente invisible pero puede verse durante un eclipse total, donde se revela su color rojizo.
Algunas observaciones espectrales muestran que existen metales en estados neutros y parcialmente
ionizados, como es el caso de la linea K del calcio y bandas moleculares como la del CN. En esta
capa de la atmdsfera la temperatura comienza a aumentar con la altura, contrario de la fotosfera

en la cual la temperatura decrece con la distancia radial. La corona es la capa mas externa de la
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atmosfera y se extiende desde la parte superior de una estrecha region conocida como la region de
transicion. Puede observarse desde la Tierra durante un eclipse solar total. Las lineas espectrales
muestran altos grados de ionizacién, lo cual indica que su temperatura es de mas de 1 x 10° K,
varios 6rdenes mayor que la temperatura en la base de la atmdsfera, la cual estd alrededor de
6000K.
1.3. Modelo de temperatura de VAL

El modelo de temperatura de VAL es el mas usado para describir la temperatura de la atmos-
fera solar. Fue desarrollado por [Vernazza et al.| (1981) y mejorado por Avrett and Loeser (2008).
En la figura 2] se muestra la variacién de temperatura y densidad en funcién de la altura de acuerdo
a dicho modelo. El nivel cero se toma como el punto donde la profundidad 6ptica (75 goo) en una
longitud de onda 5,000 en la fotosfera es igual a la unidad. La fotosfera se define como la region
de 550 km de espesor desde 75 goo = 1 hasta el minimo de temperatura, el cual es de 4,300 K. La
densidad y la presion disminuyen alrededor de dos 6érdenes y medio de magnitud a través de la fo-
tosfera y otros cuatro 6rdenes de magnitud a través de los siguientes 2 Mm. Entre una profundidad
de alrededor de 8 m y una altura de 2 Mm, el hidrégeno estd parcialmente ionizado. Ciertamente,
en la fotosfera en si, la inclusién de metales como el magnesio el hierro y el silicio incrementan
la proporcién de material total ionizado a 10~#. De este modo, justo por debajo y en la fotosfera,
el gradiente adiabdtico y el transporte de energia se afectan, mientras que en la cromosfera baja
la difusién ambipolar es importante debido al roce entre fluidos ionizados y neutros. Este modelo
es importante pues constituye un estandar, sin embargo, la atmdsfera solar es en realidad bastante

inhomogénea, pues el plasma no esta en equilibrio y depende del tiempo. Por lo tanto, para obtener
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Figura 2. Variacién de temperatura y densidad en funcion de la altura en la atmdsfera solar de
acuerdo al modelo de VAL(Vernazza et al.[|(1981)); |Avrett and Loeser (2008)), tomado de |Priest
(2014)

dindmicas mas sofisticadas es necesario considerar modelos mds complejos que consideren las tres
dimensiones. Ver por ejemplo el desarrollado por Gudiksen, B. V. et al. (2011).
1.4. Problema del calentamiento coronal

Uno de los més grandes desafios para la astronomia en la actualidad es entender como se
calienta la cromosfera a 10* K y la corona a 10° K en comparacién con la fotosfera que se encuentra
a 6000 K (Klimchukl, 2006; Realel, 2010; [Parnell and De Moortel, 2012)). El calentamiento en
la corona es solo un pequefio porcentaje debido al calentamiento cromosférico, por lo tanto se
necesita un modelo completo que describa el calentamiento desde la generacién, propagacion y
disipacion de energia a través de toda la atmdsfera. Esto incluye la transferencia continua de masa

y energia entre la cromosfera y la corona, y que incluya los efectos de la zona de transicion |Priest
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(2014).

La corona estd compuesta por tres tipos de estructuras distintas de campo magnético. Tiene
un ambiente difuso junto con agujeros coronales, bucles coronales y puntos brillantes de rayos-
X. Este ambiente magnético es bastante complejo y tiene una gran cantidad de dindmicas, las
estructuras no deben verse como aisladas, sino acopladas unas con otras, por ejemplo los bucles
coronales interactian unos con otros y asi deben estudiarse. En las configuraciones de campo
magnético abierto, los agujeros coronales, el plasma fluye rdpidamente hacia afuera como por
ejemplo en el viento solar, pero en regiones magnéticas cerradas, el campo magnético es capaz de
contener el plasma a densidades mayores. Las regiones activas situadas sobre las manchas solares
se muestran como colecciones complejas de bucles en rayos X suaves o EUV las cuales delinean
el campo magnético debido a la eficiencia de la conduccion de calor a lo largo de las lineas, ver
figura [3| (Priest, 2014).

La energia requerida para calentar la corona tiene valores de alrededor de 300 W m~2 en
las regiones tranquilas y de 5000 W m~2 en las zonas activas (Withbroe and Noyes, |1977). Los
valores correspondientes a la cromosfera son de 4000 W m~2 en las zonas tranquilas y de 2 x 10*
W m~2 en las zonas activas. Hay evidencia de que la energfa proviene del campo magnético pues
los bucles mas calientes poseen un campo magnético mas fuerte y otra es que es abundante el flujo
de energia en la fotosfera proveniente de los movimientos horizontales de la base de los bucles
magnéticos (Priest, [2014).

Distintos mecanismos para explicar el calentamiento deben estar operando en las diferentes

partes de la cromosfera y de la corona. Por lo tanto, el desafio es perfeccionar los modelos actuales
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Figura 3. Bucles coronales obtenidos por el instrumento TRACE de la NASA a 171 . Los bucles
delinean el plasma que casualmente estd a 1 MK para lo cual la linea 171 es sensible. Los bucles
son muy angostos debido a que los eventos de calentamiento son pequefios y la conducciéon
térmica ocurre esencialmente a lo largo de las lineas de campo magnético. Tomado de

[2OTA).
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para estimar cuantitativamente su importancia relativa. Dos clases generales se han propuesto,
estos son las ondas MHD vy la reconexién magnética. En ambos mecanismos la disipacién por
resistividad eléctrica 6hmica es necesaria. Las ondas magnetohidrodindmicas pueden disiparse
por mezcla de fases o absorcion resonante. La reconexién magnetica puede calentar el plasma
directamente por calentamiento Ohmico o indirectamente por la generacién de ondas o jets de
plasma que posteriormente se disipen 6hmicamente o por viscosidad. La naturaleza tan compleja
de estos procesos de calentamiento también puede ser descrita en términos de turbulencia MHD
(Priest, 2014).
1.5. Campo magnético del Sol

La mayor parte de lo que se conoce sobre el campo magnético solar ha sido inferido por
observaciones del campo en la fotosfera, del efecto Zeeman de las lineas espectrales en longitudes
de onda visibles (por ejemplo Fe 5250 ). De los mapas 2-dimensionales de la estructura de campo
magnético de la fotdsfera se extrapolan las estructuras 3-dimensionales del campo magnético de
la corona. También a partir de éstos se encuentra el origen subfotosférico de la emergencia de
flujo magnético. Se cree que la formacién de flujo magnético ocurre en la tacoclina en la parte
inferior de la zona de conveccidn, desde donde se eleva hacia arriba en forma de tubos de flujo
magnético flotante y emerge a la fotosfera. Los campos magnéticos mds fuertes emergen de las
manchas solares, cuyos magnitudes pueden estar en el orden de kilogauss. Campos magnéticos
con magnitudes de alrededor de varios cientos de gauss pueden emeger en todas las zonas activas.
El flujo de velocidades debido a conveccion fotosferica estd en el orden de ~ 1 km/s. En las zonas

de Sol en calma, lejos de las zonas activas, el campo magnético promedio de la fotésfera tiene
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valores de pocos Gauss. (Spohn et al.| 2014)).

El campo magnético solar controla la dindmica y la topologia de todos los fenémenos de
la corona. El plasma caliente fluye a través de las lineas de campo magnético y las particulas
energéticas pueden propagarse solamente a lo largo de las lineas de campo magnético. Los bucles
coronales son conductos de plasma caliente, modelados por la geometria de las lineas de campo
magnético de la corona, donde la difusiéon de campo cruzado se inhibe fuertemente. Existen tipos
de zonas de campo magnético en la corona, las zonas de campo magnético abierto y las zonas
de campo magnético cerrado. Las zonas de campo magnético abierto (zonas blancas en la figura
M). Estas existen en las regiones polares, y algunas veces se extienden hacia el ecuador, conectan
la superficie solar con el campo magnético interplanetario y son la fuente del viento solar rapido
(~ 800 km/s). Una consecuencia de la configuracion de campo abierto es el eficiente trasnporte de
plasma hacia la heliosfera cada vez que el plama cromosferico se calienta en la base (Spohn et al.,
2014).

Las regiones de campo magnético cerrado (zonas grises en la figura ), en contraste, con-
tienen principalmente lineas de campo cerrado en la corona hasta alturas de aproximadamente un
radio solar. Estas se abren a altitudes mads altas y se conectan eventualmente a la heliosfera y produ-
cen una componente lenta de viento solar ~ 400 km/s. Son las regiones de campo cerrado las que
contienen todos los bucles coronales brillantes y densos, producidos por el plasma cromosférico
que se queda atrapado en estas lineas de campo cerradas. El campo magnético de la superficie es
altamente inhomogéneo. El campo magnético mas fuerte se encuentra en las manchas solares, el

cual puede alcanzar unos 2000 - 3000 G (Spohn et al., 2014).
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Figura 4. El campo magnético global de la corona puede dividirse en regiones de campo
magnético abierto (principalmente cerca de las regiones polares) y lineas de campo magnético
cerrado (principalmente en latitudes de ® < 70). En esta figura se muestra el campo magnético
analitico de Banaszkiewicz formado por una ldmina de corriente multipolar coronal. Tomado de

Spohn et al.| (2014)

2. Ecuaciones de la Magnetohidrodinamica
La magnetohidrodindmica es una teorfa desarrollada por Hannes Alfvén 11942) que des-
cribe las interacciones entre fluidos conductores eléctricos y campos electromagnéticos a bajas
frecuencias. Estos fluidos pueden ser caracterizados por pocos pardmetros como lo son la densi-
dad de masa, la velocidad, la presion. Sus propiedades materiales son independientes del tamafio

fisico de la muestra (Schnack, [2009), esto es, dichas cantidades estédn promediadas sobre volime-

nes infinitesimales, ignorando las variaciones que resulten de la estructura molecular de la materia

(Landau and Lifshitz, [1960).

Hay dos formas de deducir las ecuaciones de la magnetohidrodindmica, una es presentarlas
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como postulados razonables para un medio hipotético llamado “plasma” y la segunda es obtenerlas
al promediar apropiadamente las ecuaciones cinéticas (Goedbloed and Poedts|, 2004). Siguiendo
el primer método, las ecuaciones se obtienen mediante el acoplamiento de las ecuaciones de la
hidrodindmica con las ecuaciones de la electrodindmica por medio de la ecuacién de Ohm (Sch-
nackl, 2009). Despreciando los efectos debidos a la viscosidad, la dindmica de fluidos esta descrita
por medio de un conjunto de tres ecuaciones; la primera de ellas corresponde a la ecuacion de

continuidad

ap o
EﬂLV'(PV)—O, (D

que expresa la conservacion de la masa sobre un elemento de volumen en el fluido, donde p
representa la densidad de masa y v el campo de velocidades del fluido. La segunda es la ecuacién
de movimiento

ov S L
p(a—‘;-l-ﬁ-VV):pqé”—i—JxB—l—pg—Vp, )

que representa la segunda ley de Newton sobre un elemento de fluido en el que actian la fuerza
eléctrica, magnética, gravitacional y la resultante del contacto con los otros elementos del fluido,
dada por el gradiente de presién. Aqui p denota la presion del fluido, g la aceleracién de la grave-

dad, & el campo eléctrico, Bel campo magnético, J la corriente eléctrica Yy Pq la densidad de carga.
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La tercera de estas ecuaciones corresponde a la conservacion de la energia
adp o - - 2
E—i—v-Vp——FpV-v—i—(F—l)[—V-q—}—n]}, (3)

en donde 7 representa la resistividad eléctrica, I el indice adiabdtico de los gases y g el vector de
flujo de calor.

La ecuacion |3| debe complementarse con una relacién constitutiva como la ecuacion de es-
tado. Como primera aproximacién y por simplicidad usualmente se utiliza la ecuacion de estado de
un gas ideal. Un gas ideal es un gas teérico compuesto por un conjunto de particulas puntuales que
se mueven al azar y que interactdan solo a través de colisiones eldsticas. La ley del gas ideal es una
ecuacion de estado simplificada y es susceptible de andlisis bajo mecdnica estadistica. En condi-
ciones ambientales normales, como temperatura y presion estandar, la mayoria de los gases reales
se comportan cualitativamente como un gas ideal. En general, la desviacion de un gas ideal tiende
a disminuir con una temperatura mas alta y una densidad mds baja, ya que el trabajo realizado por
las fuerzas intermoleculares se vuelve menos significativo en comparacion con la energia cinética
de las particulas, y el tamafio de las moléculas se vuelve menos significativo en comparacion con el
espacio vacio entre ellos. El modelo de gas ideal tiende a fallar a temperaturas mas bajas o presio-
nes mas altas, cuando las fuerzas intermoleculares y el tamafio molecular se vuelven importantes.
En algin punto de baja temperatura y alta presion, los gases reales experimentan una transicion
de fase, como un liquido o un sélido. Sin embargo, el modelo de un gas ideal no describe ni per-

mite las transiciones de fase. Estos deben ser modelados por ecuaciones de estado mds complejas
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(Miller et al.l 2009). En el caso de la atmdsfera solar el modelo de gas ideal funciona de manera
aceptable para la corona solar debido a alto grado de ionizacién. Por otra parte, debido a que la
cromosfera estd parcialmente ionizada deberia usarse otra ecuacion de estado mas apropiada, por
ejemplo la ecuacion de van der Waals.

La ecuacion de estado para un gas ideal se puede escribir como

p=pe(T—1), )

siendo e la energfa interna especifica. Por otra parte, la descripcion de la electrodindmica estd dada

por las ecuaciones de Maxwell,

\Y = =

X & 3 5)
_ . 198

VxB = poJ+—5—=-, (6)
c t

V.-& = =, 7

% (N

V.B = 0, (8)

que corresponden respectivamente a la ley de Faraday, la ley de Ampére-Maxwell, la ley de Gauss
para el campo eléctrico y la ley de Gauss para el campo magnético, donde c representa la velocidad

de laluz y yp la permeabilidad magnética del vacio. Ahora con el fin de acoplar las ecuaciones de
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la hidrodindmica con las de la electrodindmica se usa la ley de Ohm,

——=nJ, 9)

ademads, la suposicion de bajas frecuencias implica la cuasi-neutralidad de la carga p, ~ 0 en la
ecuacion ([7)).

Los dos sistemas de ecuaciones no son compatibles dado que las ecuaciones de la hidro-
dindmica tienen invarianza bajo las transformaciones de Galileo, es decir, tienen precision fisica
hasta primer orden de la velocidad sobre la velocidad de laluz O(v/c). Mientras que las ecuaciones
del electromagnetismo tienen invarianza bajo las transformaciones de Lorentz, es decir, tienen pre-
cision para cualquier orden de O(v/c) (Schnack, [2009). Entonces, para atender esta inconsistencia,
la aproximacion que supone la magnetohidrodindmica es que las variaciones electromagnéticas no
son relativistas, esto es, que las velocidades caracteristicas del sistema, vo = Iy /%y, son mucho mas
pequeiias que las de la luz vo < ¢, siendo [y y 79 una longitud y tiempo tipicos. Ahora, si @y es una
frecuencia caracteristica del sistema, se puede escribir vo = @yly, asi la suposicion no relativista
implica que un tiempo caracteristico sea mucho mas grande que el tiempo que tarda la luz en tran-
sitar la misma distancia [y, o > t., es por eso que el dominio de la magnetohidrodindmica es para
bajas frecuencias y longitudes de onda largas. Adicionalmente, de la aproximacién a orden cero de
la ecuacién de Faraday (5) se tiene

&0 _ Bo

2= 10
b=t (10)

donde &y y Bp son valores tipicos del campo eléctrico y magnético. Por medio de esta dltima
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aproximacion se puede notar que el segundo término del lado derecho de la ecuacién de Ampére-

Maxwell (6), tiene magnitud

(1)

Ahora, ya que las velocidades son no relativistas, este término, que corresponde a las corrientes
de desplazamiento, es mucho mds pequefo que la magnitud del rotacional del campo magnético
por lo que se puede despreciar. Como consecuencia no se producen ondas electromagnéticas y la

ecuacion de Ampére para la magnetohidrodindmica se reduce a
o) =V xB. (12)

De una manera similar es posible mostrar que la fuerza eléctrica es mucho mds pequefa que la

fuerza magnética en la ecuacién de movimiento, y asi dicha ecuacion queda escrita como

8_‘ - —
p(a—:—kv-Vﬁ):JxB—kpg’—Vp. (13)
Ademas, la suposicion no relativista de la velocidad implica que la ley de Ohm se reduzca a

E+vxB=nJ. (14)

Ahora, es posible reducir el nimero de ecuaciones de la siguiente manera: despejar J de la ecuacion
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de Ampére, & de la ecuacién de Ohm, y sustituirlos en la ecuaciones de movimiento y de Faraday

obteniendo el siguiente conjunto de ecuaciones:

dap o
E—FV'(I)V)_O’ (15)
ov 1 =\ 3
_ v T :—V —_— —
p(a +v-V v) p+pg+u0 <V><B xXB=0, (16)
0
8_f+v Vp=-TpV -7+ —1)[-V-G+nJ?], (17
9B _ g, (wé_lwé), (18)
ot Uo
V.-B=0, (19)

donde p, p, Vy B son las variables independientes y el sistema queda cerrado una vez se adopte
un modelo para la resistividad eléctrica y el flujo de calor. Cuando 1 =0y g = O el sistema de
ecuaciones corresponde al régimen ideal.
2.1. Ecuaciones en Forma Conservativa

La forma general de una ley de conservacion es

Uijk... J

donde Ujji es un tensor de rango Ny Fy,;jx .. es un tensor de rango N + 1. Integrando sobre un

volumen Vjy y aplicando el teorema de Gauss, se tiene

d
2| UadV = ¢ dSpFmin 21
ot /Vo ijk j{'o ijk... ( )
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el cual expresa la conservacion de la integral de volumen de U;jy. ... El tensor Fy;ji... es el flujo de
Uijk... en la direccion de x,,; la integral de superficie expresa el flujo total a través de la superficie
que limita el volumen. Por ejemplo, si N = 0, se tiene la ley de conservacion escalar

U

= =-VF (22)

donde U es un escalar y F es un vector. La ecuacion de continuidad de la masa (1)) tiene esta forma.
Si N =1, se tiene la ley de conservacion vectorial

U

5 =VF (23)

donde U es un vector y F es un tensor de segundo rango (o, equivalentemente, una diada). La
cantidad F;; es el flujo de U; en la direccion x;.
Las ecuaciones de la MHD se pueden escribir en formas de leyes de conservacion que

expresen la conservacion de la masa, el momentum, la energia y de la densidad de flujo magnético
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de la siguiente manera

ap +a; (pv) =0, (24)
. . . BB/ T :
9 (pv') +9; (PV’V’ o +pT5l]> = —pgd", (25)
0
. BI(B.-% . .
E+0; |(E+pr)v -2 (B-9) =0j 4~ [lfxB] —pvg, (26)
Ho Mo
OB +3; (VB ~Bv) =~ [V ] @n
v.B=0, (28)

siendo E la densidad total de energia

2 2
pv B
E="" S 29
y la aceleracion de la gravedad es ¢ = —gé,.

Finalmente, el sistema de ecuaciones (24) a (28) se puede escribir de una manera mas

compacta como

U +d:Fi =§, (30)

donde U es el vector de variables conservativas, F' son los vectores de flujo a lo largo de los ejes
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cartesianos y S es el vector de fuente-sumidero definidos como

p pV'
. pv o pviVj—%—l—pTSJ’:
U = ) F'= ; 31

i B(Bv)
E (E—I—pT)V m
E vin - VkBi
0
—pg

Ll
I

(32)
—p7-g- V- (3+ L7 B)

—Vxnf

La forma conservativa de las ecuaciones es de gran utilidad para aplicar métodos numéricos para
la solucién de este tipo de ecuaciones. La no-linealidad de las ecuaciones produce dindmicas como
la aparicién de choques y ondas de contacto. Estas discontinuidades constituyen interfaces inter-
nas moviles a través de las cuales las condiciones de Rankine-Hugoniot deben cumplirse, lo cual
requiere una representacion numérica apropiada. Estos métodos numéricos se discutirdn en detalle

en la secciénB.11
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2.2. Ecuacion de Onda General
Considere un sistema en estado de equilibrio estdtico (d/dt = 0 y vy = 0) en ausencia
de gravedad (g = 0), que de acuerdo con las ecuaciones de la magnetohidrodindmica ideal esta

descrito por

1 — — —
VpO:—<V><BO>><BO, V.By=0. (33)
o

Para estudiar el comportamiento general del sistema cuando es perturbado levemente del estado de

equilibrio, se deben perturbar sus variables, esto es

p(F1) = po(F)+pi(r;1), (34)
p(F.t) = po(F)+pi(7;1), (35)
V(A1) = 0+vi(7A1), (36)
B(7,t) = Bo(F)+B(71), (37)

donde py, po, vo =0y By describen el estado en equilibrio, y py, p1, vi, By son las variaciones, que
se suponen mucho més pequenias que las del estado inicial. De estas cantidades se puede calcular
la perturbacién de la presion total, dada por la suma de la presion del fluido y la presion del campo

magnético,

l
!

0B
pPr1=pP1+ . (38)
: u
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Al sustituir las perturbaciones (34{37)) en las ecuaciones (ISHIS)), y al despreciar los térmi-

nos no lineales y disipativos (n = 0, ¢ = 0) se obtiene el siguiente sistema de ecuaciones

Py, =0 39
o+ Y (povi) =0, (39)
Wiy _i(wg)xg‘_fxg —0 (40)
pat p1 0 1—J1ixXBy=0,

d

%+\71-Vp0+1“p0V-\71:O, @1
dB) L=

Ahora, definiendo el desplazamiento de los elementos del fluido desde su posicion en el estado de
equilibrio E como

vi= == (43)

y sustituyendo (43)) en las ecuaciones (39), (1)) y (42) se encuentran las siguientes expresiones

pi = —&-Vpy—poV-E, (44)
pi = —&-Vpo—TpV-E, (45)
B = Vx(ExEQ, (46)

las cuales relacionan las perturbaciones de la densidad, presion y campo magnético con el despla-

zamiento & y las funciones en el estado de equilibrio. Al sustituir las ecuaciones lb a li en la
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ecuacion de movimiento perturbada (#0) se obtiene

POe = L (V)@ @Bt b {77 (ExB)]} B
+V (E-Vp0)+rv <pov-2), 47)

la cual se conoce como la ecuacion de onda de la magnetohidrodindmica ideal en el régimen lineal.
2.3. Ondas en un Medio Uniforme

Como un primer caso para el estudio de las ondas de la magnetohidrodinamica, se toma el
caso de un medio uniforme en el cual pg y po son constantes, y el campo magnético es uniforme
en la direccién z, By = Boé.. Bajo estas condiciones, se supone el vector desplazamiento como una

superposicion de ondas planas

E(7,1) =Y el . (48)
k

con k como el vector de onda, 7 el vector posicion y wy la frecuencia angular. Debido a la linealidad
del problema, cada una de las soluciones de onda plana es solucion de la ecuacion de onda, de
modo que se pueden considerar por separado y el subindice k se puede despreciar. De esta forma,

al reemplazar (48) en la ecuacién de onda (7)) se obtiene

g, (49)
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donde a; se define como la velocidad de Alfvén,

2
2 BO

_ b 50
7 oo 0)

ap como la velocidad del sonido y b = é, es un vector unitario en direccién del campo magnético
en estado de equilibrio.
Haciendo uso de las propiedades de los productos vectoriales, la ecuacién (49) se puede

escribir como

= A 2o

02— = |(@+a)E-&) - ad®-B)E-b)| k- aE-H)K-E)b, (D
de tal forma que con esta solucién de E las ecuaciones a son

pr = _iP0<7€"g>a (52)
p = —ilpo(K-E), (53)

E]. (54)

Ademas, si se define el vector unitario en la direccién de % como k = %/ k, y el angulo 6, como el
angulo entre la direccién de propagacién y el campo magnético, k - b = cos 8, la ecuacién 1| se

convierte en

1
| &,
|
Q
— N
(@)

o
»

[
[ea}
—_ 1
gl
Il
[ —
—
Q
[«] S
_|_
S
SN—"
/N
?\70
d“mJ,

) <§ balcoseﬂ ( E)alcoseb (55)
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Ademads, sin perder generalidad se pueden ubicar los ejes coordenados cartesianos de ma-
nera tal que el eje z esté en direccion del campo By y el vector de propagacion kenel plano x — z.

Asi, la solucidn de dicha ecuacion caracteristica da como resultado el autovalor

R ipyven = a1k cos® 0, (56)

y el autovector E = &,é, lo cual implica que E k= E By =0, y de acuerdo con las ecuaciones
a (54) se puede ver que en este caso no se altera la densidad del plasma ni la presion. Este es el modo
de Alfvén, que se propaga de manera transversal y es causado por la tension de las lineas de campo
magnético que tienden a restablecer su forma inicial. Fisicamente estas ondas pueden considerarse
como la oscilacion transversal de una “cuerda magnética” que genera una deformacién transversal
del campo magnético, lo cual causa la aparicion de una fuerza de tension magnética que trata de
restaurar el estado de equilibrio, de tal forma que cuando el campo se devuelve a dicho estado el
plasma gana energia cinética y debido a la inercia pasa de largo de dicha posicion, asi las lineas de
campo se vuelven a deformar pero ahora en direccion opuesta y el proceso contintia repitiéndose.
Las ondas de Alfvén en general se pueden polarizar de manera lineal, circular o eliptica y de las
ecuaciones (39) a (42) se puede ver que son el dnico modo obtenido para el caso de un medio

uniforme incompresible (V - v] = 0).
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Los autovalores restantes estdn dados por

2 40202 cos? O
a)zz_(a2+a2) 1+ 1_M 7 (57)

f 2 V0 1 2, 2\2

(a5 +ai)

2 40202 cos? O
ol = (a+al) [1- | — H4reOS I (58)

(af +a})’

conocidos como los modos magnetoacusticos rapido y lento respectivamente, los cuales estdn aso-
ciados con los autovectores E = £+ &,¢;, de modo que 5 & #0y E .B) # 0. En estos casos, la
densidad y la presion del plasma son perturbados, y las oscilaciones ocurren de manera paralela y
perpendicular al campo magnético sin perturbar. Estas ondas se componen de una parte magnética
(a1) y una parte acustica (agp), de donde heredan su nombre. La distincién entre los dos modos
puede entenderse al comparar los signos de las perturbaciones en las presiones cinética p y mag-
nética B - B /Wo. Para ver esto es posible encontrar que a partir de las ecuaciones , y

la relacion entre las perturbaciones de las presiones es

By-B, a&* azk?cos® 0
za—é(l—oT 2 (59)

donde se puede notar que las perturbaciones de las presiones tienen el mismo signo si la velocidad
de fase vpn = @/k es mayor que agcos 0, y signo opuesto si ésta es menor.

Debido a que la velocidad de fase para el modo magnetoacustico rdpido es mayor que
apcos 0, las perturbaciones de la presion se refuerzan una a la otra, mientras que para el modo

lento se oponen entre si. También se puede ver que el modo rdpido es el Uinico que existe cuando
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Figura 5. Diagramas de la velocidad de fase para las ondas de la magnetohidrodindmica ideal
para tres valores de a% / a% .

el dngulo 6 = 1/2, es decir, cuando kL 50 con una velocidad de fase (a% + a%) 1/ 2.

En la figura [5] se presenta un diagrama en coordenadas polares de las velocidades de fase
para los tres modos, donde se puede notar que el modo lento tiene una velocidad de fase menor
que la del modo de Alfvén y este a su vez tiene una velocidad menor que la del rdpido. Ademas,
se puede ver que el cociente entre las velocidades de Alfvén y la del sonido a% / a%, tiene un efecto
importante sobre la propagacion de estos. Dicho cociente estd relacionado con el valor plasma-f3,
definido como la razén entre las presion cinética del fluido y la presion magnética

2uopo 2 aj
B _ _ 0

— 2tk _ 2% (60)
B% Fa%

y mide el efecto del campo magnético en un plasma|Goedbloed and Poedts (2004)).
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2.4. Estructura Caracteristica

Los métodos numéricos que serdn empleados para resolver el sistema de ecuaciones (30),
estan basados en la estructura caracteristica de las matrices Jacobianas asociadas a este sistema de
ecuaciones. Siguiendo el esquema de valores propios de Powell| (1994), estas velocidades caracte-

risticas pueden escribirse como

M2 = v, (61)
Ma = vita, (62)
Asg = vitwy, (63)
Mg = vitwy. (64)

donde a; es la velocidad de Alfvén (eq.[50), w; es la velocidad del modo magnetoacistico lento (eq.
y wy es la velocidad del modo magnetoacustico rapido (eq. . En la figura |§], se representa
dicha estructura de valores propios, donde se puede ver que las velocidades asociadas a los modos
magnetoacusticos rapidos tienen una magnitud mayor de propagacion, tanto hacia el lado izquierdo
como el derecho. En algunos casos es posible que los modos de Alfvén y los magnetoacusticos
rapidos coincidan, esto es, Ag <Ay <Ag <12 <As <A3 < A5,

Por otra parte, en hidrodindmica existe un problema de datos iniciales muy importante en

el cual se basan la mayoria de métodos numéricos, este es el Problema de Riemann, y consiste en
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un problema de datos iniciales descrito por

PDE: W19t =0,

up si x<0, (65)
IC:  u(x,0) =up(x) =

ug si x>0,

donde a es una constante, y u;, y ug son dos valores constantes como se ve en la figura [/| Este
estado inicial consiste en dos estados constantes separados por una discontinuidad en x = 0. Este
es el problema mds simple que se puede suponer. Asociados con este problema existen tres tipos
de ondas hidrodindmicas, las cuales también existen en la extensién a la magnetohidrodindmica,

estas son: (Toro, [2009))

1. Onda de Choque: es una onda a través de la cual cambian de manera discontinua la densi-

dad, presion y la velocidad, de igual forma pasa con los campos electromagnéticos.

2. Onda de Contacto: es una onda discontinua a través de la cual la velocidad y la presion
permanecen constantes pero la densidad y las variables que dependen de ella (entropia, ve-

locidad del sonido, temperatura, etc.) cambian de manera discontinua.

3. Onda de rarefaccion: es una onda suave asociada con la densidad, velocidad y presion,
cuya grafica de caracteristicas tiene una forma de abanico, contenida entre dos velocidades

caracteristicas extremas (cabeza y cola).

En la figura 8] se muestra un esquema de las tres ondas elementales del problema de Riemann.
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Figura 6. Estructura caracterisitica de las ecuaciones de la magnetohidrodindmica, los cuales
corresponden a los valores propios de la matriz jacobiana del sistema de ecuaciones (30).

Figura 7. Tlustracién del dato inicial del problema de Riemann. En el tiempo inicial los datos
iniciales consisten en dos estados constantes separados por una discontinuidad en x = 0. Tomado
de [Toro| (2009))
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(a) (b) (c)

Figura 8. Soluciones elementales de onda del problema de Riemann: (a) onda de choque de
rapidez S;, (b) discontinuidad de contacto de rapidez S; y (c) una onda de rarefacciéon. Tomado de
‘Toro| (2009).
2.5. Modelo de Spitzer para la resistividad

Dentro de la discusién de los fendmenos de disipacion, las colisiones de Coulomb entre las
especies particulas cargadas fueron histéricamente el primer mecanismo descrito por una teoria
cuantitativa de transporte en los plasmas. Este valor cldsico de la resistividad eléctrica, entre otros
coeficientes de transporte, es usado universalmente como un valor de referencia muy importante
(Trintchouk et al., 2003). Este modelo fue desarrollado por Spitzer (1956), como la tasa de trans-
ferencia de momentum entre iones y electrones en un plasma donde las colisiones de Coulomb son
mas significativas que otros tipos de disipacién. Para un gas ionizado, estd dado en unidades SI por

_65.359InA

n( )—T, (66)

donde T es la temperatura y InA es el logaritmo de Coulomb, el cual tiene valores entre Sy 20 y

tiene una baja dependencia con la temperatura y la densidad (Priest, 2014)). Este perfil es presentado
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en la figura [9] correspondiente al perfil de temperatura de VAL (Avrett and Loeser] [2008)) el cual
fue descrito en la seccién [I.3] De acuerdo a este perfil de temperatura, la resistividad eléctrica es
importante en las regiones de la fotosfera y de la cromosfera, debido a la alta temperatura en la
corona, alli sus efectos son mucho menores. Debido a que algunas de las zonas de la atmésfera solar
tienen temperaturas pequefias que permiten ionizacion parcial del plasma, como por ejemplo las
zonas bajas de la cromosfera, lo cual aumenta la resistividad eléctrica considerablemente respecto
al modelo de Spitzer (Khodachenko et al., 2004; Leake et al., [2005). En vista de esto, se puede

considerar al modelo de Spitzer como un limite inferior de resistividad (Spangler, 2009).
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Figura 9. Resistividad de Spitzer para el modelo de temperatura de VAL (Avrett and Loeser,
2008)), frecuentemente utilizado para modelar la atmdsfera solar. De acuerdo con este modelo de
temperatura, la resistividad eléctrica es importante en las regiones de la fotosfera y de la
cromosfera.
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2.6. Modelos para el flujo de Calor
La conduccién térmica es la transferencia de calor a energia interna por medio de colisiones
microscopicas de particulas y del movimiento de electrones dentro del plasma. Esta se modela con

la ley de Fourier como

G=KVT, (67)

donde 4 es el vector de flujo de calor, k es el coeficiente de conduccion térmicay T es la tempera-
tura. Para plasmas fuertemente magnetizados la conduccién térmica no es isotropa, Spitzer (1956))
demostré que en este caso la expresion se modifica como

xT>/2(B-VT)B
B2 ’

G= (68)
donde la conduccién térmica es transferida inicamente a lo largo de las lineas de campo magnético.
Esto se debe a que el valor del flujo de calor en direccion perpendicular a las lineas de campo
magnético es 2 x 1073142T~3B~2 (n es el niimero total de particulas por unidad de volumen)
veces menor que en direccidon tangencial. Esta aproximacion es adecuada para aplicaciones de

fisica solar debido a los fuertes campo magnéticos de la atmdsfera solar (Priest, 2014).
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3. MAGNUS: Un nuevo cédigo MHD

En este capitulo se describe el codigo MAGNUS (Navarro et al., 2017), creado para resolver las
ecuaciones de la magnetohidrodindmica teniendo en cuenta términos de resistividad y flujo de
calor el cual estd programado en el lenguaje Fortran y creado con base a los cddigos CAFE (Lora-
Clavijo et al 2015a) y Newtonian-CAFE (Gonzdlez-Avilés et al., 2015). En la seccion [3.1] se
presentan los métodos numéricos utilizados los cuales incluyen el método de lineas, método de
volumenes finitos, los métodos de alta resolucién para la captura de choques y los reconstructores
de variables. El método de Transporte de Flujo Restringido se describe en la seccion [3.3] el cual
es usado para evitar el crecimiento de la divergencia del campo magnético. En la seccion [3.4]
se plantea el algoritmo para escoger el paso de tiempo adaptativo de acuerdo a las velocidades
caracteristicas del sistema. La adimensionalizacion de las ecuaciones se expone en la seccién [3.5]
Enla secci(’)n se describe el cédlculo de algunas variables como la densidad de corriente eléctrica,
la resistividad y el flujo de calor. Ademas, en la seccion[3.7]se describen las condiciones de frontera
programadas en el cédigo y finalmente en la seccion[3.8]se presenta el diagrama de flujo del cédigo.
3.1. Métodos numéricos

La forma conservativa de las ecuaciones de la magnetohidrodindmica permite la utilizacién
de un poderoso método de solucion de ecuaciones diferenciales parciales no lineales conocido
como volumenes finitos (Torol [2009). Para ello es necesario discretizar las ecuaciones por medio
del método de lineas (Kreiss and Scherer,|1992). Este separa los procesos de discretizacion espacial

y temporal. Primero se supone una discretizacion espacial, dejando las ecuaciones continuas en
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tiempo. De esta manera el sistema de ecuaciones parciales se convierte en un sistema de ecuaciones

ordinarias en el tiempo

= X r Yy Yy
Wiy Fivpgn = Ficipin  Fipn = Fiseo 69
dr Ax Ay
z _z
sk~ o
Az (i,4,k)

siendo F- F(i£1/2,,4)> F (ij+1/26) Y F %(i,jk+1/2) los flujos numéricos en las interfaces de las celdas
numéricas y S es el vector de términos de fuente/sumidero. Estos se calculan utilizando los mé-
todos de alta resolucién para la captura de choques o también conocidos como solucionadores de
Riemann aproximado, los cuales se basan en la solucién del problema de Riemann, dado por el

estado inicial

. UL,)C<0,
U(x,0) = (70)

UR,X>O,

donde l7L (izquierda) y UR (derecha) son estados constantes y la discontinuidad se da en x = 0.
Estos métodos convierten cualquier dato inicial en problemas de Riemann locales en ambos lados
de cada intercelda. Entre los métodos mas usados estan el HLLE (Harten et al., [1983)), el HLLC
(Toro et al., [ 1994)) que utilizan los valores propios de la matriz Jacobiana del sistema de ecuaciones
(30), y el método de Roe (Roe, [1981)) que utiliza ademds los vectores propios.

En la aproximacién HLLE, Harten et al| (1983) calculan los flujos F;,/; en el problema
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de Riemann definiendo un estado Uy g intermedio, es decir, la solucién queda dividida en tres

partes

l_jL, Si SL>0,
UnLLE =4 U*, si S, <0< Sg, b

ﬁR, si Sg <0,

donde S;, y Sk representan las velocidades de las ondas mds rdpidas en los estados izquierdo y
derecho, esto es, S, = min(0, AR, A1), Sg = max (0, A%, A}), donde A; son las velocidades caracte-
risticas del sistema, dadas por las ecuaciones (61)) a (64). Se incluye al cero para permitir el caso
en el que no hay ondas moviéndose ni a la derecha ni a la izquierda, por ejemplo, el caso en que
todas las ondas y discontinuidades viajan en la misma direccion.

La variable U* denota el estado intermedio subsénico constante y estd definido como

b — SgUg — S, U — (ﬁR — ﬁL)
Sr— S ’

(72)

= =

con 171 =F(U.)y F“R =F (UR). De esta manera, el flujo en la interface estd definido como (Toro,
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2009)
Fi, si S.>0,
~HLLE -
i12 = F*, si SL.<0<Sg, (73)
Fr, si Sg<0,
donde

F* _ SRﬁL — SLﬁR — SLSR(UR — (7L)

: 74
Sk S, (74)

Este método estima el flujo en el estado intermedio como un promedio de los flujos a derecha y a
izquierda promediados con los valores de las velocidades Sy y Sg.

Por otra parte, basado en el método HLLE fue creado el método HLLC por [Toro et al.
(1994), el cual calcula el estado solucién al problema de Riemann estimando una onda de contacto
intermedia. Este fue propuesto originalmente para la hidrodindmica. Sin embargo, cuando se utiliza
para las ecuaciones de la magnetohidrodindmica no funciona, haciendo que los cédigos fallen o
reproduzcan soluciones no-fisicas que violan la forma integral de las leyes de conservacion. Una
solucidn a este problema fue propuesta por Li (2005), y es la versiéon implementada en el cédigo.

Existen distintos algoritmos para reconstruir cualquier dato inicial en un problema de Rie-

mann aproximado, por ejemplo el método MINMOD (Roel 1986)), define las funciones a los lados
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izquierdo y derecho por medio de lineas rectas U (", x) (Torol 2009) dado por

l_jz'IjO—I/Z = Ui+ 0i(xip1/2 =)

—

Uiipp = U1 —0in1 (xi+1_xi—1/2)7
donde

o; = MINMOD (m;_y,mis1)2) ,

Cir1 = MINMOD (my,mii3)) -

La funcién m;, 1, estd definida como

61

(75)

(76)

(77

(78)

(79)

y representa la derivada de la variable U, centrada en la intercelda localizada en Xiy1/2, ¥ lafuncion

MINMOD esta definida como

0 si ab< 0,

MINMOD(a,b) =4 , si la| < |b],

b si |a| >1b|.
\

(80)

Existen muchos mas métodos de reconstruccién de variables, en este cddigo se utilizard el Limi-
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tador Monoténico Centrado MC (van Leer, |1977a), y WENO (Titarev and Toro, [2004) de quinto
orden.
3.2. Solucionador de Riemann HLLC para la
magnetohidrodinamica
Por otra parte, el esquema HLLC desarrollado por [Toro et al.| (1994) para hidrodinamica
es una modificacion del método HLLE, donde se considera la discontinuidad de contacto. Este
método estima una onda de contacto intermedia con velocidad $*, de modo que esta solucién se

divide en los siguientes subestados:

U, if 0<Sg, (81)
Uy if Sp<0<s*, (82)
U if §*<0<Sg, (83)
OR if 0> Sg. (84)

Abhora, aplicando las condiciones de Rankine-Hugoniot a través de Sy y Sg, los flujos pue-

den escribirse en términos de los vectores de estado U; y Ug como

Ff=F+80(Uf —Up), if SL<0<5", (85)
Fj = Fr+Sg(Uj —Ug), if $*<0< Sk, (86)

donde se ha supuesto que la presion y las velocidades permanecen invariables a través de la onda
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de contacto, esto es,

PL=Pr="r", (87)

V] =V =V =8, (88)

La extension de éste método al caso magnetohidrodindmico es muy sencillo. Sin embargo, Li
(2005) demostré que la condicién de consistencia, es decir, la forma integral de las leyes de con-
servacion (Toro, [2009),

S*—S; o, Sr—S"-. SgUr—S U — (Fg—Fp)
U Ut =
Sg— Sy L+SR—SL R Sp—S; ’

(89)

no se satisface en el caso de la extension al caso hidrodindmico. No obstante, |Li (2005) mostré que

dicha condicién se satisface bajo ciertas restricciones para los campos magnéticos, estas son

B;; = B;jj = B = BILLE (90)

(B-V); = (B-V)i = (B-V)* = BHILE GHULE, 1)
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de manera que el estado intermedio U} es

* SL_VX

(pvx)L =pLS",
Sp— vy (B;B;_BXB}’)

 _ SL—vx (B;B;k - Bsz)
(va>L - (pVZ)LSL . S* SL - S* )
* 1 * Qo X/ \* D =
Ei = g {ESL =0 + (07" = pv) = [Bi(B-9)" ~ B.(B-9)| }.
donde
¢ — PRVxR(SR — Var) — PLvar (SL—Vx)L PL—DPRr—By? +Bix

Pr(Sk —Vxr) — PR(SR — VxL) PrR(Sk — vxg) — PR(SR — vx)’
P = pr(SL—ve)(S*—vi) + pr— B2+ (BL)>.

La solucion para el vector del estado derecho Uy tiene una forma idéntica.

3.3. Transporte de Flujo Restringido

64

92)

(93)

(94)

95)

(96)

O7)

(98)

La solucién numérica de las ecuaciones de la magnetohidrodindmica puede generar una

acumulacion de errores numéricos que hacen que la divergencia del campo magnético crezca en

el tiempo. Es por esto que diversas técnicas han sido implementadas para prevenir este problema

(Toth, [2000). En este codigo se usa el método de Transporte de Flujo Restringido desarrollado por

Balsara (2004); Evans and Hawley| (1988). Este método consiste en una discretizacion especial de

la ecuacion de Faraday.
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De las ecuaciones de Maxwell, la ley de Faraday puede re-escribirse en términos de un

vector Q de la siguiente forma

IB=VxQ, 99)

el cual puede expresarse asi

Q=vxB-nlJ, (100)

de acuerdo con la ley de Ohm.
Aplicando un sistema de diferencias finitas centradas en la ecuacién (99), la evolucién dis-
cretizada de las componentes del campo magnético promediadas a través de las caras de la celda

numérica, que tiene centro en (i, j,k) (mostrada en la figura|10), son

X 2 oY Y oY)
i1 _ Hirdirdo ~ Hirdibo _ Uit ird)  Hirdiky)
dr Ay Az ’
dB’) QF - Q -
(hjtz k) TGAskty)  TGAs k) T AR T =g 45k (101)
dt Az Ax ’
dB’ Q) - o -

dr Ax Ay ’
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donde los valores de € estan definidos en los vértices de las celdas, y para calcularlos en las

interceldas simplemente se promedian con los flujos numéricos F"/ =v'B/ —V/B',

1
X _ 1 yz Yz o W
(ij+3k+3) ~ 4 <F(i,j+5,k> e~ Fijard) (i,j+17k+5>)
1 ( Ry +nJ + )
4 Vs ™Mb TV ) TV Gk
1
Y _ X X I 274 Xz
Q(i+%,j,k+%) 4 (F(i,j k+3%) +F(i+17j7k+%) F(i+%7j,k) F(i+;7j,k+1))
1
— y y y y
4 <nJ(i7j,k+5) i nJ(i+1,j,k+%> i "J(i+%,j,k) * "J(i+§,j7k+1)) , (102)
1
Z — Xy Xy _ X X
Q(i+%,j+%,k) 4 <F(i+§7j,k) e e (i+17j+§7k))
1
—— < Z Z Z
4 (nj(i+;,j7k) M e TGt T nj(i+1,j+;,k)) ’

donde los flujos F se calculan con el esquema HLLE o HLLC a lo largo de cada direccién
espacial. Ademads, en las dltimas ecuaciones se ha incluido el promedio del segundo término del
lado derecho de la ecuacién (100), nf, debido a que este no estd presente en la definicién de los
flujos. Vale la pena mencionar que se ha elegido expresar dichos términos asi para poder utilizar el
método con cualquier solucionador de Riemann y preservar la divergencia del campo magnético
V - B con valores muy pequefios.

El paso final es realizar el cdlculo del campo magnético en el centro de la celda por medio



PROPAGACION DE ONDAS MHD EN LA ATMOSFERA SOLAR 67

de un promedio con los valores obtenidos en las ecuaciones (I0T])), esto es

1
Blijn = 2 <B)(Ci*%,j7k) +B)(Ci+%,j,k)> ’
Y _ Y y
Blojn = (B(i,jé,k) +5 (i,j+;,k)> ) (103)

Z Z
(B(i,j.,k—p 5 (i,j,k+5)) '

Finalmente, se calcula V - B en cada paso de la evolucién usando la definicidn centrada en la
esquina de la celda, dado que la definicion centrada no conserva el método de Transporte de Flujo

Restringido (T6thl 2000),

X Y 4
V.5 _ Blrsiriird) | OBurtintir) | OBletirtary) 104
(i1, 7+ 1 k+1) dx * dy * dz 7 (o9

donde los promedios de las derivadas estdn dados por

aB}(CH—% JHL+d) 1
o = i A [B)(‘Mm =Bl ja) T Bliv1, 410~ Bli 1
FBlit1 1) Bl jurt) T Blis1 ja1 k41 _B)(Ci,j+l,k+1)] ;
B?l”f% j3k+3) 1 y y y Y
dy T 4Ay [ 1)~ Bligi T Bt ~ B (105)
Y Y Y Y
B itk 1)~ Bli ) T Bl 141 _B(i+1,j,k+1)] :
BZ
(i+5.j+5k+3) _ 1 2 z Z z
dz T 4 Az [B ikt 1) Bl jg T Bt jart) =B,
Z Z Z Z
+B(i,j+1,k+1) _B(i,j+1,k) +B(i+1,j+1,k+1) _B(i+1,j+1,k)] :
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(i+1/2,j+1/2,k+1/2)

(i+1/2,j-1/2,k+1/2,

(i-1/2,j+1/2,k+1/2) (i+1/2,j+1/2,k+1/2)
FX2(i+1/2,j,k+1)

As

F2X(i+1,j,k+1/2)

(i-1/2,j-1/2,k+1/2) (i-1/2,j+1/2,k+1/2) 1/2,k+}/2)

(i-1/2,j-1/2,k+1/2) 12)w..

A1 (ij.k)

OV +12,)k+1/2)

PXZ(i+1/2,j,k)

-1/2,j+1/2,k-1/2)

(i+1/2,j+1/2,k-1/2)

(i+1/2,j+1/2,k-1/2)

(i-1/2,j-1/2,k-1/2) (i+1/2,j-1/2,k-1/2) (}-1/2,j-1/2,k-1/2) S(i+1/2,j-1/2,k-1/2)

Figura 10. Dibujos ilustrativos tomados de Lora-Clavijo et al. (2015b) para realizar los célculos
del método de Transporte de Flujo Restringido. En la figura de la izquierda se muestra una celda
centrada en (i,j,k) y sus respectivos vértices, y en la figura de la izquierda se muestran dos caras
vecinas de la celda y las direcciones de los flujos necesarios para calcular .

3.4. Paso de tiempo adaptativo

Con el fin de obtener soluciones estables, el paso de tiempo es elegido siguiendo la condi-

cién de Courant-Friedrichs-Levy (Titarev and Torol 2005))

) Ax Ay Az
At = Cep X min; ji | X1 | ALY ‘ nz| | (106)
ijk | 1kl 1Ak
n,d

donde Ccq representa el nimero de Courant y |A; i | es la rapidez de la onda mas rdpida en el
nivel de tiempo » viajando en la direccion d. El nimero de Courant es elegido dependiendo de la
dimensidn espacial del problema, esto es, 0 < Cg < 1/2 para dos dimensiones y 0 < Ceq < 1/3
para tres dimensiones 2009). Ademds, en los casos donde la resistividad y el flujo de calor

se consideran, el paso de tiempo se elige usando la misma férmula pero en este caso se saca la raiz
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debido a que en dichos casos las ecuaciones tienen una componente difusiva.
3.5. Adimensionalizacion

Las ecuaciones se adimensionalizan o re-escalan de modo que se pueda evitar que las can-
tidades fisicas alcancen valores muy pequefios (< 10~?) o demasiado grandes (> 10'?) que causen
problemas en la aplicacién de los algoritmos numéricos. Las ecuaciones se adimensionalizan de

acuerdo a las siguientes conversiones

/ t
0; — lpd;, I — ty0, I%E, t—=
P n = q 5_. B (107)
P= % 7 Towopo q_>pov(3)’ B_>30’
5 7 2 rr E_
V%Vo’ P—>pvg7 pT%pvgv E_>p‘%7

donde vo =ly/toy Bo = v(z) UopPo- Con estas relaciones, el sistema de ecuaciones se puede escribir de
la misma manera que en (30) excepto por el término de permitividad magnética L, el cual desapa-
rece. En las simulaciones de fisica solar se tomaron los siguientes valores de adimensionalizacién
po=1x10""%kg/m’ lh=1x10"mytg=1.0s.
3.6. Implementacion de la corriente eléctrica, la resistividad y el flujo de calor

Para los cdlculos numéricos de la resistividad y el flujo de calor, se emplean las diferencias

finitas. Las componentes del vector de densidad de corriente eléctrica J se obtienen de la ley de
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Ampére

Je = 0,B,— 0By,
J, = 0.B,—0.B., (108)

J. = 0:By—0\B,,

y las derivadas parciales son calculadas usando diferencias finitas de segundo orden. El quinto
componente del vector de términos fuente (32)) y el vector de flujo de calor g de la ecuacion (67) se

calculan por medio del esquema presentado en |Jiang et al. (2012a), los cuales estdn descritos por

V. (nfx E) _ (N (JBy = JyB2)(i+1,j ) — [N(JeBy — JyBz) ] (i—1,j 1)
(i,7,k) 2Ax
n [17 (Jsz - Jsz)] (i,j+1,k) — [77 (Jsz - Jsz)] (i,j—1,k) (109)
2Ay
N (N (JyBx —JxBy)](i,j k1) — M (IyBx — JxBy) i jk—1)
2Az ’
(V@) ija) =
K0 K10 (Tt jo — T jn) K0 Ki—1.0 (Tt — Tizt1,j4))
Ax2 a Ax2
VR e = Tei)  /FasoRein T = Tom) - 4o
Ay? Ay?
L ViR K k) (Tijaern) = Tijb) — /FijioRig—) (Tijn — Tija-)
AZ? Az? '

Para el segundo modelo del vector de flujo de calor (68), se usa un esquema simple de
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diferencias finitas de segundo orden. Finalmente, las dltimas tres componentes del vector fuente
(32), V x nJ, no se escriben en un esquema de diferencias finitas, debido a que las ecuaciones
(28) son resueltas a través del método de Transporte de Flujo Restringido el cual controla que la
divergencia del campo magnético no crezca debido a errores numéricos (seccion [3.3).
3.7. Condiciones de Frontera

Las condiciones de frontera son restricciones necesarias para la solucién de un problema de
valor de limite. Un problema de valor limite es una ecuacion diferencial (o sistema de ecuaciones
diferenciales) que debe resolverse en un dominio en cuyo limite se conoce un conjunto de condi-
ciones. Se opone al problema del valor inicial, en el que solo se conocen las condiciones en un

extremo del intervalo. Las condiciones de frontera implementadas en el c6digo son las siguientes:

1. Fijas en el tiempo: Las variables de la frontera no varian en el tiempo, manteniendo sus

valores iniciales.

2. Flujo saliente: Las variables en la frontera son iguales al de la celda vecina.
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3. Periddicas: El valor de las funciones en la frontera es igual al de la celda vecina de la cara

opuesta.
Condiciones Condiciones de Condiciones
Frontera
Fijas Flujo saliente Periddicas
_ 3 rn+1l  _ rin rn+l  _ rin rn+l 1
x=xmin Ui ;00 =Vojn>  Yo,n=Yn Yo,j0 = Yine—1,j4)2
rrm+l 7 n+l _ 7In rn+1 1
y=¥min  Uion =Uion:  UYuor =Yiin Uiiox) = Yin-10)
n+1 _ 1In n+1 _ 1In rn+1  _ 1n
2=zmin  Ujij0)=Uij00  Yijo =Y Uijo) = Yijn-1)>
_ ) rrn+1 _ 7 rrn+1 __yIn rrn+1 _ 7
x=Xmix Uy i) =Uveinr Ywvein) =VYive-10° Yo =Y
_ ., n+l  __ 71n rrn+l __7n n+l __ 7
Y = Yméx U(i,Ny,k) = Y(iNk) 0 U(i,Ny,k) = Y(iN—1k) U(i.,N_V,k) =Yk

c=zmix  Ugin) =Uiiny Yijwy =Vijnv-1y Yijny =Yij-
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4. Reflejantes: Se invierte el signo de la componente perpendicular de la velocidad a la fronte-

ra:

Frontera
X = Xmin
Y = Ymin
Z = Zmin
X = Xmix
Y = Ymix
< = Zmax

Condiciones Reflejantes

il =

Vy?;:)],k) = _Vyr(li,l,k) ’

VZ?ITJ.}O) - _VZ’ZMJ) ’ o
Vx’(l;f:{j,k) = V(1,74

Vy?fz\}y,k) = VN1

VZ’(,ll:"_/'}Nz) - _Vz?ﬁj?szl) ’

y para las demds variables se utilizan las condiciones de flujo saliente.

3.8. Diagrama de flujo del coédigo

La estructura del codigo se presenta en la figura[TT] la cual corresponde al diagrama de flujo

del cédigo, donde cada una de las subrutinas se describen a continuacion:

Algoritmo 1: Entrada de parametros, algoritmo para leer los pardmetros necesarios para realizar

la simulacién como el nimero de puntos (Nx, Ny, Nz), el dominio numérico (xmax, xmin, ymin,

ymax, zmin, zmax), el tiempo final (tf), el nimero de Courant (c), el indice adiabético (I'), el valor
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de la amplitud de la resistividad (1), el coeficiente de conductividad térmica (xp), las condiciones
de frontera (BC), el método de integracion en el tiempo (integrador), el reconstructor (reconstruc-
tor), el solucionador de Riemann (riemann)

Entrada: Nx, Ny, Nz, xmax, Xxmin, ymin, ymax, zmin, zmax, fr, ¢, I, 1o, kp, dato_inicial, BC,

integrador, reconstructor, riemann.

Algoritmo 2: Asignacion de memoria, de acuerdo al nimero de puntos ingresados, se realiza una
asignacion de memoria a los arreglos de variables que se usan de manera global en el cédigo como
las variables conservativas U, la presion p, la temperatura 7', el flujo de calor ¢, la densidad de
corriente J, los flujos Flux_x, Flux_y, Flux_z, los arreglos de la malla x, y, z, los arreglos para la
integracion en el tiempo rhs_U

Entrada: Nx, Ny, Nz

Salida: U, p, T, Flux_x, Flux_y, Flux_z, X, y, z, rhs_U

1. Creacion y asignacion de memoria de los arreglos globales.

Algoritmo 3: Creacion de la malla, se generan los arreglos que definen la malla, y se calcula el
intervalo de tiempo del primer subciclo de integracion.

Entrada:xmin, xmax, ymin, ymax, Nx, Ny, Nz, x, y, z

Salida: x, y, z

1. dx = (xmax — xmin) /(Nx+ 1),
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2. dy = (ymax — ymin)/(Ny+1),
3. dz = (zmax — zmin) /(Nz+1)
4. fori=1ai=Nxdo

5. forj=1aj=Nydo

6. fork=1ak=Nzdo

7. x(i, j,k) = xmin+i*dx,
8. y(i, j, k) = ymin+ j*dy,
9. z(i,j, k) = zmin+kxdz
10. end for

Algoritmo 3: Dato inicial, se llama la subrutina encargada de definir las condiciones iniciales de
la simulacién, de acuerdo con el dato asignado en la entrada de pardmetros. Las variables de los
datos iniciales son las primitivas, p, ¥, B, p y a partir de ellas se calculan las conservativas y las
demds variables necesarias para la evolucion.

Entrada: dato_inicial

Salida: U

1. Lee rutina de dato inicial

2. Calcula U con los datos de las variables primitivas del dato inicial.

Algoritmo 4: Calculo de variables primitivas, Se calculan todas las variables que dependen de
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las variables conservativas, por ejemplo la corriente, flujo de calor, temperatura, la presion.
Entrada: U
Salida: p, T, q, J

1. Se calculan las variables primitivas a partir de las variables conservativas.

Algoritmo 5: Almacenar Datos, Se almacenan las variables conservativas.
Entrada: U(8,Nx, Ny, Nz)

1. Se almacenan los arreglos U en un archivo de texto.

Algoritmo 6: Reconstruccion de variables: Se construye el problema de Riemann a lado y lado
de cada intercelda por medio del reconstructor definido en la entrada de pardmetros.

Entrada: U, reconstructor

Salida: U L, U R

1. Se crean los valores a izquierda y derecha de acuerdo al método de reconstruccion de variables.

Algoritmo 7: Calculo de flujos: De acuerdo con el aproximador de Riemann estipulado en la
entrada de pardmetros, se calculan los flujos numéricos en la mitad de las interceldas.

Entrada: U_L, U R, riemann

Salida: Flux_x, Flux_y, Flux_z

1. Calcula los flujos de las interceldas con el método de riemann
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Algoritmo 8: Integrador: Se calcula el siguiente valor de las variables conservativas utilizando
los flujos recién calculados a través del método de integracion elegido en la entrada de pardmetros
(integrador). Estos valores se calculan en todo el dominio numérico exceptuando los puntos de los
bordes.

Entrada: U, integrador

Salida: U

.U p=U

2. Calcula rhs_U (lado derecho de la ecuacién)

3. Calcula U

Algoritmo 9: Condiciones de borde: Segin las condiciones de borde dadas en la entrada de
parametros (BC), se calculan los valores de las variables conservativas en los puntos del borde.

Entrada: U, BC

1. Calcula los valores de las variables conservativas en los bordes del dominio numérico.
3.9. Caracteristicas y limitaciones del Cédigo

El c6digo MAGNUS resuelve las ecuaciones de la magnetohidrodindmica resistiva con flu-
jo de calor por medio del método de volumenes finitos, usa los solucionadores de Riemann HLLE
(Harten et al.,|1983)) y HLLC (L1, |2005) para problemas magnetohidrodindmicos e incluye el méto-

do ROE (Roel |1986) para los problemas hidrodindmicos. Tiene implementados los reconstructores
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Programa
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Figura 11. Esquema de los algoritmos implementados en el c6digo MAGNUS

MINMOD (Roel 1986), MC (van Leer, 1977a) y WENOS (Titarev and Torol, 2004). Para la integra-
cion en el tiempo usa los métodos Runge-Kutta de tercer y cuarto orden, como también el método
Iterative-Cranck-Nicholson de cuarto orden (Press et al., |1992). Para la preservacion numérica de
la divergencia del campo magnético tiene implementado el método de Transporte de Flujo Restrin-
gido (T'oth, 2000). Este cddigo se construyé con base en los cédigos CAFE (Lora-Clavijo et al.,
2015a) Newtonian-CAFE (Gonzalez-Avilés et al., 2015) y constituye un codigo diferente por la
inclusion de los términos de resistividad y flujo de calor. La inclusién de dichos términos implic6
la reestructuracion de algunos algoritmos importantes del cédigo, esto es, las rutinas del célculo
de flujos y el método de transporte de Flujo Restringido, por lo tanto se tuvieron que realizar todas
las verificaciones de un cédigo nuevo, es decir, realizar todos las pruebas numéricas hidrodindmi-
cas, magnetohidrodindmicas y también realizar pruebas dedicadas exclusivamente a comprobar la

implementacidn correcta de los términos de resistividad y flujo de calor. Adicionalmente al c6digo



PROPAGACION DE ONDAS MHD EN LA ATMOSFERA SOLAR 79

se le integré el método HLLC (L1, 2005) el cual tiene una precision mucho mayor que el HLLE
(Harten et al., [1983) pues este tiene en cuenta la onda de contacto en el problema de Riemann,
mediante lo cual se puede captar mas estructura a pequefia escala sin necesidad de tanta resolucion
numérica.

El cédigo resuelve las ecuaciones usando un paso de tiempo adaptativo, este paso de tiempo
depende de las velocidades caracteristicas del sistema de ecuaciones, y depende entre otros factores
de la magnitud del campo magnético. Para magnitudes de campo magnético grandes, el paso de
tiempo es pequefio, por lo tanto para resolver simulaciones con campos magnéticos grandes se
necesita mucho mas tiempo que para otro tipo de simulaciones. De manera adicional, el uso de una
malla uniforme consume bastante tiempo cuando se compara con el tiempo empleado por cédigos
que tienen implementado una malla adaptativa. Sin embargo esto no es una desventaja total, pues
el método usado para la preservacion de la divergencia del campo magnético es el mas confiable

de todos y no podria usarse con otro tipo de mallas.
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4. Esquema y Validacion del Cédigo

4.1. Pruebas Numéricas
Con el fin de analizar el rendimiento del cddigo, en esta seccion se presentan algunas pruebas
numéricas para validar la implementacion de los algoritmos. La primera prueba en una dimension
es la propuesta por Brio-Wu (Brio and Wu, [1988)) en el régimen ideal, la cual es comparada con
la solucién exacta para calcular su convergencia. Para validar la implementacién de los términos
con resistividad se realiza una nueva version de esta prueba agregando el efecto de la resistivdad.
Asimismo se repite la prueba en una tercera version agregando el efecto del flujo de calor. Después,
se presentan las siguientes pruebas en dos dimensiones: ldmina de corriente (Hawley and Stone),
1995)), el rotor MHD (Balsara and Spicer, |1999) y el de la interaccién entre nube y choque (Dai and
Woodward, [1998)). También, con el fin de verificar la implementacion de los términos resistivos
se reproduce una prueba numérica de reconexién magnética propuesta por [Jiang et al.| (2012a).
Ademds, para verificar la implementacion de los términos de flujo de calor se realiza una prueba
para la conduccién térmica propuesta también por Jiang et al. (2012a)), alli se modela el flujo de
calor con la ecuacién (68]), el cual corresponde al modelo de calor usado comiinmente para la
atmosfera solar.

De manera complementaria se presentan los resultados de la reproduccion de dos evolucio-
nes de propagacion de ondas en la atmdsfera solar, el primero es uno de oscilaciones transversales
en bucles coronales propuesto por Del Zanna et al.| (2005), y el segundo es una simulacién de

ondas de gravedad en la atmdsfera solar usando un perfil de temperatura realista desarrollado por
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Murawski et al.| (2013)). Todas esas evoluciones se realizaron usando una malla numérica uniforme
en coordenadas Cartesianas. Se emplea el resolvedor de Riemann HLLC con distintos reconstruc-
tores, como se indica en cada caso en la tabla 4, donde también se muestra la informacion del
dominio numérico, el nimero de puntos de la malla, el nimero de Courant y el indice adiabatico
I'. Para la integracion se usa el algoritmo Runge-Kutta de tercer orden. En cada una de las pruebas
de mas de una dimensién, se muestran los valores maximos de la divergencia del campo magnético
para verificar que no crezca debido a la acumulacién de errores numéricos.

Resulta conveniente aclarar en este punto que la validacion de estas simulaciones se hace
de manera cualitativa comparando con los resultados reportados por otros codigos. Se logra una
comparacion exitosa cuando se observan comportamientos similares en los mismos tiempos que
reportados en los demds codigos. Ademads, una medida cuantitativa tanto de los métodos numé-
ricos implementados, como de la confiabilidad de la fisica de estas simulaciones, es la medicion
de la divergencia del campo magnético. Esta se mide en todas las simulaciones con el fin de ga-
rantizar que este valor se mantiene pequefio comparado con los valores de los campos magnéticos
usados en cada caso. Por otra parte, también se hacen comparaciones cuantitativas solo es posible
realizarlas en los casos unidimensionales. Este es el caso de la prueba Brio-Wu en la que se com-
para con la solucién exacta y se mide el orden de convergencia de la solucién. Adicionalmente, en
los unidimensionales con resistividad y flujo de calor, donde no hay solucién exacta se midi6 la

autoconvergencia.
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4.2. Brio-Wu

La prueba propuesta por Brio and Wu| (1988) es un tubo de choque con campos magnéti-
cos. Como en el caso de hidrodindmica, consiste en dos fluidos que tienen condiciones térmicas
distintas a lado y lado de la interface que los divide, en el caso magnetohidrodindmico tiene adicio-
nalmente una discontinuidad en una componente transversal del campo magnético. A continuacion
se describen tres versiones distintas de la misma prueba, la primera para el régimen ideal, la se-
gunda agregando una resistividad constante en todo el dominio numérico y la tercera considerando
el flujo de calor del modelo isétropo, descrito por la ecuacién [67]

4.2.1. En el régimen ideal. 1.a prueba desarrollada por Brio and Wu| (1988)) es la
extension del problema del tubo de choque de Sod (Sod, |1978) con campos magnéticos, con el cual
se puede verificar la habilidad del cédigo para capturar las ondas caracteristicas de un problema
MHD, es decir, de capturar las ondas de choque, rarefaccion y de contacto. El estado inicial esta

dado por los siguientes valores adimensionales p =1, v, =vy,=v, =B, =0, B, =0.75,

1 para x<0.5,
p = A (112)

0.125 para x>0.5,

1.0 para x<0.5,
By, = (113)

—1.0 para x>0.5,
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y consiste en dos estados constantes, al lado izquierdo y derecho del plano x = 0. Los pardmetros
usados en la simulacion se presentan en la tabla 4 Los resultados se presentan en la figura [I2]
donde se muestra la densidad, la presion, las componentes de la velocidad v, y vy y la componente
del campo magnético By en el tiempo ¢ = 0.1. En la grafica se puede ver la propagacion de cinco
ondas. Desde el lado izquierdo, la curva suave en x =~ —0.7 es una onda rdpida expandiéndose a
la izquierda, el pico pronunciado es una onda suave compuesta, en x ~ 006. se ve una onda de
contacto, donde la densidad es discontinua pero la presion es constante, y en x ~ 0.1 se ve una
onda de choque donde todas las variables presentan discontinuidad. En x ~ 0.3 viaja una onda
répida hacia la derecha. En esta figura se muestra adicionalemente la solucion exacta no-regular
desarrollada por Takahashi and Yamada (2013)) para comparar los resultados numéricos. Ademads,

con la solucién exacta para la densidad, se calcula la norma L' del error

1 1

Ly = 5 Y. lpi—pY, (114)
i=1,N

donde N es el niimero de puntos de la malla. Para calcular el orden del error, L' tiene que calcularse

con 2N puntos, después, con ambos valores el orden del error estd dado por

| Ly
Lorden = 10g2 (_) (115)

Estos dos valores se obtienen para cada uno de los resolvedores de Rieman y de los reconstructores

implementados en el cédigo. Los resultados se muestran en la tablampara 50, 100, 200, 400, 800
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y 1600 puntos de la malla. De estos resultados se puede concluir que los algoritmos tienen buena
convergencia en general. Al comparar las distintas combinacién de esquemas se puede ver que el
método HLLC converge mejor que el HLLE y que las simulaciones realizadas con WENOS son
mejores que con MC y que con minmod(MM).

4.2.2. Prueba con resistividad. Se realiza una version modificada de la prueba
propuesta por Brio and Wu|(1988)). La variante planteada es la adicion de una resistividad constante
en todo el dominio numérico. Esto se realiza con el fin de detectar los efectos de dicho término en la
simulacion, ademds de observar como se comportan los algoritmos relacionados con la resistividad
en este problema. En esta simulacion se adoptan los mismos valores para las variables de estado
que en el caso previo y se realizan distintas simulaciones variando la amplitud de la resistividad.
En la figura|l 3|se muestra la densidad para varios valores de resistividad, 1, con el fin de visualizar
sus efectos en la dindmica de la solucién. Se puede ver que para valores pequefios de la resistividad
el efecto causado es una disipacién de las continuidades, y con valores grandes la onda de contacto
es desplazada hacia la izquierda, mientras que la onda de choque se mueve hacia la derecha, como
se muestra en los recuadros de la figura[I3]

Debido a que no existe una solucion analitica para este problema, se calcula una auto-
convergencia de la norma L' del error. Para esto, primero se encuentra el error entre las soluciones
con N y 2N puntos, después se estima el error comparando las soluciones con 2N y 4N puntos, y
con ambos valores se determina el orden del error con la expresion (I13)). Este proceso se repite pa-
ra los valores de resistividad 0.01, 0.004 y 0.007, los cuales se muestran en la tabla[2] En esta tabla

se puede ver que los algoritmos numéricos tienen buena convergencia en problemas relacionados
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Figura 12. Comparacion de la densidad, la presion, las componentes de la velocidad vy, vy y la
componente del campo magnético By, en la prueba propuesta por Brio and Wu| (1988) para el
tiempo 0.1. En el mismo gréfico, la linea sélida representa la solucién exacta no-regular
desarrollada por|Takahashi and Yamada|(2013). En esta gréfica se puede ver la propagacion de
cinco ondas entre las que se encuentra una onda de choque y una onda de contacto.
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Métodos N L! L! e
50 2.46x1072 -
100 1.46x107%2  0.75
HLLC/MM 200 9.33x1073  0.65
400 5.31x1073  0.81
800 3.22x1073  0.72
1600 1.88x1073  0.78
50 2.12x1072 -
100 1.27x107%2 0.74
HLLC/MC 200 6.92x1073  0.87
400  3.59x107°  0.95
800 2.19x1073 0.72
1600 1.27x1073  0.79
50 2.10x1072 -
100  1.22x1072  0.79
200 7.64x1073  0.67
HLLC/WENOS5 400 3.95x1073  0.95
800 2.28x1073  0.80
1600 1.27x1073  0.85
50  2.56x1072 -
100  1.68x1072  0.60
HLLE/MM 200 1.11x1072  0.60
400 6.54x1073  0.77
800 4.018x1072 0.70
1600 2.37x1073  0.76
50  2.50x1072 -
100  1.44x1072 0.80
HLLE/MC 200 8.21x1073 081
400 4.07x1073  1.01
800 2.17x1073  0.90
1600 1.19x1073  0.87
50 2.04x1072 -
100  1.22x1072 0.74
HLLE/WENO5 200 824x1073 0.56
400  4.43x1072  0.90
800 2.61x1073  0.76
1600 1.52x1073  0.78

Tabla 1

Error L' para la densidad en el tiempo 0.1 de la prueba propuesta por Brio and Wu|(1988). De es-
tos resultados se puede concluir que la convergencia de las distintas combinaciones de algoritmos
numéricos es bastante buena en general. Adicionalmente se observa que el método HLLC tiene
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Figura 13. Comparacién de la densidad en la prueba niimerica propuesta por Brio and Wu, (1988))
considerando distintos valores para la resistividad. Esta grafica corresponde al tiempo 0.1.

con la resistividad.

4.2.3. Prueba con flujo de calor isétropo. La segunda variacion que se propone de
la prueba propuesta por|Brio and Wu| (1988) es la adicién de flujo de calor isétropo. Esto se realiza
con el fin de encontrar los efectos de la conduccién térmica en este problema en especifico y de
comprobar si la implementacion del flujo de calor funciona en un problema magnetohidrodindmico
complejo como este. El modelo de conduccién térmica que se usa en estas simulaciones es el de

la expresién (67), donde el flujo de calor es proporcional al gradiente de la temperatura. El dato
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L! error 1 L'error2 L' orden
n=0.01 141x1073 9.70x107*  0.54
N =0.004 1.45x1072 8.09x107*  0.84
n=0.007 136x1073 827x107*  0.71

Tabla 2

Errores de la prueba numérica propuesta por \Brio and Wu| (1988) adicionando una resistividad
constante. En la tabla se compara la norma L' del error en la autoconvergencia para distintas
amplitudes de la resistividad.

inicial de los fluidos es el mismo de la primera prueba y se usan distintos valores del coeficiente
de conduccién térmica en seis simulaciones diferentes. Los valores del coeficiente tomados son
kK = 0.0, 0.0002, 0.0006, 0.0008, 0.001 y 0.002.

Los resultados obtenidos se muestran en la figura[I4] donde se presenta el perfil de densidad
para cada valor del coeficiente de conduccion térmica. Se puede notar que el efecto del flujo de
calor es una disipacion y atenuacion de las discontinuidades, mas notorio en la onda de contacto
como se puede ver en el recuadro. No obstante no se presentan cambios generales en la topologia
de las demds ondas generadas. Debido a que en este caso no existe una solucién analitica con la
que se pueda realizar una convergencia, se calcula la auto-convergencia del error para tres valores
del coeficiente de conductividad térmica kK = 0.001,0.0002,0.0006, los cuales son presentados en
la tabla 3] En esta tabla se puede ver que la auto-convergencia es muy buena, mucho mejor incluso
que la obtenida en las pruebas anteriores.

En este punto se finalizan las pruebas en una dimensién y se presentan a continuacién algu-
nas pruebas en dos dimensiones en el régimen ideal, es decir, sin considerar términos de disipacion.

Estas pruebas numéricas son estdndar y se usan comunmente todas las validaciones de los c6digos
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L' error 1 L'error2 L! orden
k=0.001 1.68x1073 8.63x107*  0.96
kK =0.0002 2.07x1073 1.06x1073  0.96
kK =0.0006 1.86x1073 8.58x107*  1.08

Tabla 3

Auto-convergencia del error L' en la prueba propuesta por Brio and Wul(1988) con conductividad
térmica para tres valores distintos del coeficiente K. La auto-convergencia es notablemente buena,
mucho mejor que en las otras dos versiones de la prueba.

para la magnetohidrodindmica.
4.3. Laminas de Corriente

La primera de las pruebas en dos dimensiones de MHD ideal es la de 1dminas de corriente
propuesta por Hawley and Stone (1995)). Esta prueba es importante ya que una lamina de corrien-
te ocurre siempre que el campo magnético cambie de manera discontinua. Esta prueba se realiza
con el fin de comprobar la robustez de los algoritmos de integracion del codigo y es usada para la
validacion de la mayoria de cédigos MHD. En esta prueba se presenta el fendmeno de reconexion
magnética, el cual consiste en una reorganizacion de la topologia de las lineas de campo en donde
la energia magnética se convierte en energia cinética y térmica. En ausencia de resistividad una
ldmina de corriente no deberia dispersarse, como no deberian reconectarse lineas de campo mag-
nético a través de ella. Sin embargo, la reconexion magnetica ocurre en este caso por la resistividad
numérica.

El estado inicial de esta prueba numérica consiste en dos ldminas de corriente que tiene los
siguientes valores adimensionales para la densidad p = 1, la presion p = 0.3, las componentes de

la velocidad vy = 0.1sin (27y), vy = v, = 0, y las componentes de campo magnético By = B, =0,
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Figura 14. Comparacion del perfil de densidad en la prueba propuesta por |Brio and Wu| (1988)) en
el tiempo ¢ = 0.1 para distintos valores del coeficiente de conduccidn térmica. El efecto obtenido
por el flujo de calor en estas simulaciones es la de atenuacion de la onda de contacto, la cual se
resalta en el recuadro de la figura.
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1 para |x] >0.25,
B, = (116)

—1  para |x| <0.25.

Los pardmetros de la simulacién numérica se listan en la tabla 4] Las condiciones de frontera
son periédicas en los planos |x| = 0.5, |y| = 0.5, y de flujo saliente en |z] = 0.5. En la figura[I5] se
muestra un mapa de colores de la componente transversal (By) del campo magnético y las lineas de
campo magnético en los tiempos t = 0.5, =2.0,¢ = 3.0 y t = 5.0, donde se puede ver la evolucién
de formacién y crecimiento de islas magnéticas en el tiempo, lo cual causa una pérdida de energia
magnética que se convierte en calor. Debido a que el plasma—ﬁﬁ es menor que 1, la reconexion crea
zonas con mayor presion que lanzan ondas magnetoacusticas transversales al campo magnético.
Uno de los objetivos de realizar esta prueba numérica es la de medir la robustes del cédigo, pues
en esta prueba el campo magnético toma topologias complejas y preservar V - B=0 puede crear
complicaciones. Los resultados obtenidos son muy similares a los mostrados en el trabajo original
(Hawley and Stone, 1995), de aqui se concluye que los métodos implementados pueden describir
problemas estdndar no lineares. El valor maximo de divergencia del campo magnético en cada caso
de la evolucién se muestra en la figura[16]donde se puede ver que este tiene valores muy pequeiios,

comprobando el buen desempeio del algoritmo de transporte de flujo restringido en esta prueba

8 El plasma-f es un pardmetro que mide si el fluido es dominado por la presién térmica o por la presién magnética,

’ . . . 2
estd definido como el coeficiente de las dos presiones plasma-f§ = pL = %
mag
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Figura 15. Lineas de campo magnético y mapas de colores de la componente transversal (By) del
campo magnético para la prueba de ldminas de corriente propuesta por Hawley and Stone (1995)
para los tiempos t = 0.5, ¢ =2.0,t = 3.0 y t = 5.0. En estas graficas se puede observar la

formacion y crecimiento de islas magnéticas causadas por la reconexion de las lineas de campo

debido a errores numéricos y no a resistividad.

numérica.

4.4. Rotor MHD

La siguiente prueba implementada corresponde a la de un rotor MHD la cual fue propuesta

por Balsara and Spicer (1999). En esta prueba se simula la propagacion de ondas torsionales de

Alfvén. La motivacion fisica de este fendmeno fue sugerido por |Brackbill (1985) en el marco del

problema de la pérdida de momento angular a través de las ondas de Alfvén en la formacion de
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Figura 16. Valor maximo de la divergencia del campo magnético como funcién del tiempo para la
prueba numérica Ladminas de Corriente propuesta por|[Hawley and Stone, (1995).

estrellas. En esta prueba se describe un cilindro que gira rdpidamente en un fluido ligero (10 veces

menor), con el estado inicial dado por las siguientes variables adimensionales: p = 1, B, =5/+/4r,
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10 para r <ry,
p = 1+9f(r) para ro<r<ry, (117)
1 para r>rp,

—f(r)up(y—0.5)/ro para r<ry,
Vx = —f(r)up(y—0.5)/r para ro<r<ry, (118)

0 para r>rp,

f(rjup(x—0.5)/ro  para r<ry,

Vy = f(rug(x—0.5)/r para ro<r<ry, (119)
0 para r>rp,
(

f(ry = (rn—=r)/(r—=r9),r1=0.115,r9p=0.1, (120)

donde f(r) es una funcién suave que conecta las dos regiones, ro y r; son el radio interior y
exterior, respectivamente. Para la simulacién se usan los valores de la tabla [ y condiciones de
frontera de flujo saliente en todas las direcciones. Los resultados se presentan en la figura en
la que se muestra el mapa de colores de la densidad con las lineas de campo magnético al lado
izquierdo, y de la presion del fluido al lado derecho, ambas para el tiempo t = 0.15. La rotacioén

inicial del sistema lanza ondas de Alfvén torsionales hacia el fluido del ambiente, y como resultado
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Figura 17. En la grafica izquierda se presenta un mapa de colores de la densidad de masa junto
con las lineas de campo magnético para la prueba del rotor MHD propuesta por Balsara and |
en el tiempo ¢ = 0.15. La gréfica de la derecha corresponde a un mapa de colores de
la presion del fluido en el mismo tiempo.

el momento angular del rotor disminuye. La presion magnética alrededor del rotor aumenta y
comprime el rotor, ddndole una forma oblonga. En la figura 8] se presenta el valor méximo de la
divergencia del campo magnético como funcién del tiempo, en la cual se verifica que la divergencia
del campo magnético no crece debido a errores numéricos.
4.5. Interaccion Nube-Choque

Esta prueba consiste en la ruptura de una nube de fluido de densidad alta con una onda de

choque muy fuerte. El estudio de este tipo de fendmenos tiene un interés desde el punto de vista

astrofisico, como bien es descrito por [Shin et al|(2008). Esta prueba fue propuesta por

Woodward| (1998) y ha sido reproducida por distintos c6digos para comprobar el comportamiento

de los algoritmos al modelar fluidos supersonicos. Aqui se ha implementado la version de

(2000), donde el estado inicial estd dado por las siguientes variables adimensionales By = 0 = v, =
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Figura 18. Valor méximo de la divergencia del campo magnético como funcién del tiempo para la
prueba numérica del Rotor MHD propuesta por Balsara and Spicer; (1999).

v, =0,

3.86859 para x<0.6,

p = 1 para x> 0.6, (121)
10 para r <0.15,
\
0 para x<0.6,
Ve = (122)

—11.2536 para x> 0.6,
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167.345 para x < 0.6,
p = (123)

1 para x> 0.6,

2.1826182 para x <0.6,
B, = (124)

0.56418958 para x> 0.6,

—2.1826182 para x<0.6,
B. = (125)

0.56418958 para x> 0.6,

donde la nube esta centrada en x = 0.8, y = 0.5 y tiene un radio de 0.15. La discontinuidad consiste
en una onda de choque rdpida y una discontinuidad rotacional en la componente B, del campo
magnético. Los resultados aqui mostrados fueron obtenidos usando la informacion de la tabla ]y
condiciones de frontera de flujo saliente en todas las caras. La nube estd inicialmente en equilibrio
hidrostatico con el fluido de su alrededor, mientras que la onda de choque viaja hacia con direccién
hacia la nube, colisiona con ella y comienza la interaccion. De esta interaccion se genera un arco de
choque en el frente, un choque de cola en la parte trasera y estructuras de turbulencia como son las
inestabilidades de Kelvin-Helmholtz y Rayleigh-Taylor como se pueden observar en la figura[19]

en la cual se muestra el mapa de colores de la densidad y las lineas de campo magnético para los
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Figura 19. Mapa de colores de la densidad de masa y lineas de campo magnético en la prueba de
interaccion nube-choque propuesta por Dai and Woodward (1998) en los tiempos t = 0.03 y
t =0.06.

tiempos ¢ = 0.03 y t = 0.06. El valor maximo de la divergencia del campo magnético es presentada
en la figura[20]
4.6. Reconexion magnética

Con el fin de evaluar la implementacion de los términos relacionados con la resistividad, se
reproduce la prueba en dos dimensiones propuesta por Jiang et al. (2012a)). La prueba consiste en
determinar el efecto de la resistividad en el proceso de reconexién magnética. Como se menciond
en la seccién4.3] normalmente se asocia el fenémeno de la reconexién magnética a la presencia de
resistividad eléctrica. La naturaleza de este fendmeno constituye uno de los temas mas importantes
de la fisica del plasma, pues es determinante para entender el comportamiento de los plasmas
reales tanto en el laboratorio como en sistemas astrofisicos (Schnackl 2009)). El dato inicial esta

dado por las variables adimensionales vy = vy, = v, = 0, con una densidad de masa y presion de
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Figura 20. Valor maximo de la divergencia del campo magnético como funcion del tiempo para la
prueba numérica interaccion nube-choque propuesta por |Dai and Woodward (1998))

valores constantes p =1y p = 0.1, y un campo magnético B, =0,

-1 para x < —L,,
By = 1§ sin(nxL,/2) para |x| < —L,, (126)
\ 1 para x> L,,
r
0 para x < —L,,
B, = cos(mxL,/2) para |x|<—L,, (127)
1 para x> 1L,,
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donde L, = 0.05 es una longitud caracteristica de una region con resistividad modelada de la si-

guiente forma
1 = ™ (cos(10my) + 1) cos(40my) + 1), 128)

con una amplitud 19 = 0.05 la cual esta localizada en el dominio (—L,,L,) x (—4L,,4L,) X
(0.0,1.0). Para esta simulacién se utiliza la informacién mostrada en la tabla 4|y condiciones de
frontera de flujo saliente en todas las direcciones. En la figura 21| se presenta el mapa de colores de
la presion con las lineas de campo magnético para los tiempos t = 0.2, = 1.0y ¢t = 1.5, donde el
fendmeno de reconexion magnética debido a la resistividad localizada puede observarse debido a
la aparicion de islas magnéticas. Para los primeros tiempos el fendémeno es dificilmente notable, sin
embargo después empieza a intensificar. Para evaluar la tasa de reconexion se grafica en la figura[22]
la tasa entre la velocidad de entrada vy, y la velocidad de Alfvén, esto es vi,/c,, que define la tasa
de reconexidn segin Petschek| (1964)) y es calculada a lo largo de la linea y = 2.5, |x| < 0.25,z=0.
Aqui se encuentra que la tasa tiende a tener un valor mdximo alrededor de + = 1 a medida que
la resistividad aumenta. Como se esperaria, sin resistividad no existe reconexién magnética, este
caso se denota con la linea sélida negra. Sin embargo, a medida que la magnitud de la resistividad
aumenta, la tasa es mas o menos la misma. Finalmente, para verificar la violacién de la ley de

Gauss para el campo magnético se grafica el mdximo valor de la divergencia del campo magnético

en la figura
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Figura 21. Mapa de presion térmica y lineas de campo magnético para la prueba de reconexion
magnética propuesta por Jiang et al.| (2012a)) en los tiempos ¢ = 0.2, = 1.0y t = 1.5.
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Figura 22. Tasa de reconexion magnética de Petschek para diferentes valores de la resistividad en
la prueba numérica Reconexién magnética propuesta por Jiang et al.| (2012a).
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Figura 23. Valor maximo de la divergencia del campo magnético como funcién del tiempo para la
prueba numérica Reconexion magnética propuesta por |Jiang et al. (2012a).
4.7. Conduccion Térmica

Para la evaluacién del modelo de flujo de calor conducido por las lineas de campo magnético
descrito en la expresion (68)), se ha implementado la prueba de conduccién térmica propuesto
por Jiang et al.| (2012b). Este modelo para la conduccién de calor se usa para describir plasmas
totalmente ionizados, como el plasma en la atmdsfera solar. En este caso la conduccion de calor
se produce dnicamente en direccion del campo magnético (Spitzer,|1956). La configuracién inicial
consiste en una pequeiia region de alta temperatura en el borde del dominio. En tiempos posteriores
esta region es advectada por las lineas de campo magnético. El estado inicial tiene las siguientes

variables adimensionales, presion constante p = 0.1, v, = vy, = v, = 0, y tiene un campo magnético
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By =B, =1, B, =0, el cual estd orientado formando un dngulo de 45°. La densidad es

0.01 para |x| < 0.1yy=—0.5,
p = (129)

0.1 para |x| >0.1,

y describe una regién pequeia de temperatura alta localizada en el borde inferior del dominio. La
informacion usada para la simulacion se encuentra en la tabla ] Las condiciones son periddicas
en |x| = 0.5, son fijas en la cara inferior y = —0.5 y de flujo saliente en las demas. Los resultados
se muestran en la figura 24] donde la temperatura se muestra en los tiempos r = 0.01, 7 =0.12 y
t = 0.4. Se puede ver que el flujo de calor advecta el gradiente de temperatura a lo largo de las
lineas de campo magnético. Adicionalmente, la violacién maxima de la divergencia del campo
magnética es presentada en la figura [25]
4.8. Oscilaciones transversales en un Bucle Coronal

Se presenta la reproduccién de un problema de fisica solar propuesto por Del Zanna et al.
(2005) que consiste en la propagacion de dos pulsos alfvénicos en un bucle coronal. Las oscilacio-
nes transversales de los bucles coronales son observados usualmente en las lineas EUV (Roberts,
2000), las cuales son producidas por fulguraciones cercanas a los bucles coronales. El mecanismo
responsable por el amortiguamiento de estas oscilaciones es comtinmente interpretado como mo-
dos kink estacionarios, sin embargo parecen ajustarse mejor a un modelo de propagacién de ondas.
En dicho trabajo se modelan dos ondas de Alfvén que se propagan en una arcada magnética la

cual es modelada como un blucle de dos dimensiones, inmersa en un modelo estratificado de la
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Figura 24. Mapa de colores de la temperatura y lineas de campo magnético en los tiempos
t =0.01,7=0.12 y t = 0.42 para la prueba de conduccién térmica propuesta por Jiang et al.
(2012a)).
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Figura 25. Valor méximo de la divergencia del campo magnético como funcién del tiempo para la
prueba numérica de conduccién térmica propuesta por Jiang et al.| (2012b)

temperatura de la atmosfera solar. El dato inicial del campo magnético esta dado por By = 0,

By = Bgcos(kx)exp(—kz), (130)

B, = —Bysin (kx)exp(—kz), (131)

donde By = 40 G es la magnitud del campo magnético a nivel fotosférico en los puntos x = +L/2.
La frecuencia angular es k = /L y L es una longitud caracteristica de 50 Mm = 50 x 10° km. Por

otro lado, la ecuacién de equilibrio hidrostético en este caso estd dada por

d
g =0, (132)
Z
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donde el subindice /& denota que es un valor del estado hidrostético. Con la ecuacién de estado, la
presién puede escribirse como p = 2kgpT /m,, donde m,, es la masa del protén y kg es la constante

de Boltzmann. La presion puede resolverse de la ecuacion ((132))

z 47
Pi(z) = pu(z0) exp {—%’f/z Th(zz,)}, (133)

donde el perfil de temperatura desde la fotosfera hasta la corona es modelado por la funcién escalon

! 1 -2
Tl’l (Z) = E(TCOI‘ + TphOt) + E(Téor - phot) tanh < z t) y
w

(134)

la cual localiza la regién de transicién a un altura de z; =2 Mm con un espesor de z,, = 0.2 Mm. La
temperatura en la corona y la fotosfera es Teor = 1.2 X 10°K Y Tonhot = 6000 K, respectivamente. El
valor de la densidad en la base de la coronaes p = 107> g cm™3 y 1a magnitud de la aceleracién de
la gravedad es g = 274 m s—2. El fluido estd en reposo inicialmente v, = v, = 0, pero su velocidad

transversal es perturbada por un pulso gaussiano localizado en x =0y z = L/2 dado por

0.1\/0

= , (135)
1+ {[x2 +(z —L/2)2]2/rg}

Vy

donde rp = 1 Mm y la velocidad de Alfvén en la corona es vo = 1 Mm/s. Para la simulacion, se
usa la informacién listada en la tabla 4] y condiciones de frontera de flujo saliente en todas las

caras. En la figura se presenta la componente transversal de la velocidad v, (km/s) y las lineas
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Figura 26. Velocidad transversal v, (km/s) y lineas de campo magnético para la prueba de
oscilaciones transversales en un bucle coronal en los tiempos t =8s,f =24s,t =64 syt =128 s.

de campo magnético en los tiempos t =8 s, t =24 5,1t =64 sy t = 80 s. En estas graficas se
puede ver la evolucién de la propagacion de un par de pulsos alfvénicos a lo largo de las lineas de
campo magnético y los modos rdpidos y lentos de las ondas magnetoacusticas en los arcos exterior
e interior. Ademads se observa su reflexion con la superficie inferior tal como fue descrito por Del
Zanna et al.[ (2005). La maxima violacién de V - B (Tesla’km) es presentada en la figura , donde
se puede ver como su valor inicial no es cero absoluto ya que es calculada con la aproximacién de

diferencias finitas con los valores iniciales del campo magnético (130) y (I31).
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Figura 27. Valor maximo de la divergencia del campo magnético (Tesla/km) como funcién del
tiempo para la prueba numérica Oscilaciones transversales propuesta por |Del Zanna et al. (2005)
4.9. Ondas de gravedad MHD

En esta seccion se presenta la reproduccion de una simulacién en tres dimensiones de un
problema de fisica solar propuesto por [Murawski et al. (2013), el cual fue desarrollado por los
autores por medio del codigo Flash (Fryxell et al., 2000). El problema consiste en el modelado
de ondas de gravedad magnetohidrodindmicas en una atmdsfera solar estratificada las cuales son
producidas por un pulso de velocidad en la base de la atmdsfera. El estado inicial estd dado por un

campo magnético constante en la direccién z

B =Byé,, (136)
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con una magnitud By = 23 G. La ecuacion de equilibrio esta dada por (132)) y a través de la ecua-
cién de estado para esta configuracion, la presién puede calcularse como p = kgpT /(1.24m,). De
manera similar que la prueba anterior, la presion del estado hidrostatico puede resolverse integran-

do la temperatura como

z 47
Pi(z) = pn(z0) exp [_mk_[f/z Th(zz’)] : (137)

donde pg es la presion en el nivel de referencia zp = 10 Mm en la corona solar. Asumiendo el
perfil de temperatura semiempirico VAL-IIC desarrollado por |Vernazza et al. (1981), la presion
y densidad pueden obtenerse para el estado de equilibrio. La perturbacion de la velocidad es un

pulso gaussiano vertical
v, =Avexp([x? +y> + (z—20)%]/ 0?), (138)

con amplitud A, = 3 km/s, espesor @ = 100 km el cual estéd localizado en x =0y zg = 500 km.
Para realizar la simulacion se utiliza la informacién dada en la tabla[] con condiciones de frontera
fijas en las caras z = —0.25 Mm, z = 5.75 Mm, y de flujo saliente en las demas. En la figura [28] se
grafica la velocidad vertical v, en los tiempos t =35.71s,t =71.43s,t =107.14syt = 157.14
s en el plano y = 0. En estas graficas se puede rastrear la propagacion longitudinal de ondas de
gravedad magnetoaciusticas causadas por la perturbacion vertical. Los modos rdpido y lento estdn

acoplados y se expanden cuasi-isotropicamente a través de la direccion z. Finalmente, la maxima
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violacion de la divergencia del campo magnético (en Tesla/km) es presentada en la figura 29
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Figura 28. Mapas de colores de la velocidad vertical v, (km/s) en el problema de ondas de
gravedad magnetoacusticas en los tiempos t =35.71s,t =71.43s,t =107.14syt =157.14 sen
el plano y = 0.
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Prueba Dominio Nimero de puntos  Ceq I Reconstructor
[<0.5,0.5]

Brio Wu x[—0.5,0.5] 800 x4 x 4 025 5/3 Al
x[—0.5,0.5]

Lamina de [-0.5,0.5]

Corriente x[—0.5,0.5] 128 x 128 x 4 025 5/3 WENO5
x[—0.5,0.5]
[0.0,1.0]

Rotor MHD ~ x[0.0, 1.0] 200 x 200 x 4 0.I 14 MINMOD
x[0.0,1.0]

Interaccion [0.0, 1.0

Nube-Choque <100 1.0] 400 x 400 x 4 0.05 5/3 WENOS5

q «[0.0,1.0]

Reconexién [~0.5,0.5]

magnética x[-2.0,2.0] 200 x 800 x 4 0.05 5/3 WENOS5
%[0.0,1.0]

Conduccién [~0.5,0.5]

térmica x[—0.5,0.5] 200 x 200 x 4 0.05 5/3 MINMOD
%[0.0,1.0]

Oscilaciones [~25.0,25.0]

transversales %[0.0,1.0] 400 x 4 < 400 0.25 5/3 MINMOD
x[0.0,50.0]
[~0.75,0.75]

Ondas e p <[7075.0.75] 105105210 025 14 MINMOD

8 x[~0.25,5.75]

Tabla 4

113

Pardmetros usados para las simulaciones de las pruebas numéricas de la validacion del codigo
MAGNUS. Para prueba se muestra la dimension de la malla numérica, el niimero de puntos usado,
el factor de Courant C.g, el indice adiabdtico 1" de la ecuacion de estado 4|y el método para la
reconstruccion de variables.
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Figura 29. Valor maximo de la divergencia del campo magnético (Tesla’/km) como funcién del
tiempo para la prueba numérica de Ondas de gravedad propuesta por Murawski et al.| (2013).

5. Emergencia de un blob de plasma
Este capitulo estd dedicado a un estudio numérico que se realiza con el cddigo MAGNUS (Nava-
rro et al.l 2017), descrito en el capitulo [3] En este proyecto se realiza un modelo numérico de la
emergencia de un blob magnético en un agujero coronal solar. Un blob es una estructura de campo
magnético circular. Este blob puede estar asociado con granulacion y por lo tanto tiene un campo
magnético de baja magnitud. Se realizan simulaciones en la aproximacién 2.5 dimensiones tenien-
do en cuenta los efectos de la resistividad eléctrica y el modelo anisétropo de conduccién térmica.
Como resultado de la interaccion del blob magnético con el campo magnético del ambiente, las

lineas de campo magnético se reconectan, de esta forma el blob que inicialmente tiene una forma
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circular toma una forma ovalada y después se deforma totalmente con el paso del tiempo. Adi-
cionalmente, este proceso lanza un flujo de plasma caliente vertical y en respuesta, la cromosfera
aumenta su temperatura. Se realiza un estudio paramétrico variando la magnitud del campo magné-
tico del blob y se observa la respuesta en el calentamiento neto de la cromosfera. Este proyecto estd
inspirado en simulaciones mas realistas realizadas con el cddigo de dos fluidos JOANNA, donde
fueron observados blobs de plasma con velocidades ascendentes producidas por granulacion. De
los resultados numéricos se concluye que si el movimiento convectivo expulsa un blob magnético
hacia la fotosfera, este proceso puede generar una dindimica compleja en las regiones superiores de
la atmésfera solar, y que los flujos ascendentes asociados pueden ser una fuente de calentamiento
de la cromosfera y posiblemente de la corona. Los resultados de este proyecto fueron publicados
en|Navarro et al.[|(2019).
5.1. Blobs magnéticos producidos por granulacion

El transporte y la disipacion de la energia en las capas de la atmésfera solar han sido objeto
de intensivas investigaciones desde hace mucho tiempo. Estos trabajos son motivados por la impor-
tancia de entender los mecanismos responsables del calentamiento de la corona. Dicho mecanismo
debe compensar las pérdidas por conduccién térmica, por radiacién y por viento solar estimados
tedricamente por Withbroe and Noyes (1977)). Adicionalmente, se cree que la naturaleza de las
altas temperaturas en la corona es de origen magnético y que la fuente de energia se encuentra en
los movimientos de plasma de la superficie (Arregui, 2015). Diversos mecanismos fisicos han sido
considerados como fuentes de dicho calentamiento por distintos autores, entre esos estd la disi-

pacion de energia magnética por reconexion magnética (van Ballegooijen, |1986), las cascadas de
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corriente (Parker, 1963)), la turbulencia viscosa (van Ballegooijen, |1986), el enlazamiento magné-
tico (Peter et al.,[2004), la disipacién de energia de ondas (Alfvén, [1947; |lonson, [1978; [Heyvaerts
and Priest, |1983};|(Goossens,|1991;Hood et al..[1997), y el ciclo de flujo de masa entre la cromosfera
y la corona (Mclntosh et al.,[2012).

Numerosos modelos numéricos se han desarrollado con el fin de estudiar la contribucién de
diferentes configuraciones de campo magnético (e.g. De Moortel and Browning, 2015). Particular-
mente, la emergencia de flujos magnéticos desde la zona de conveccion hacia las capas superiores
de la atmosfera, modeladas por tubos de flujo magnético con twist, los cuales son susceptibles
a la inestabilidad de flotabilidad de Parker, son asociadas a diversos fendmenos solares como la
produccién de fulguraciones, eyecciones de masa coronal y jets (Cheung and Isobe, 2014). Como
resultado de los avances en la toma de datos observacionales y la constante mejoria de simula-
ciones numéricas, esta drea activa de investigacion ha llevado a determinar diversas estructuras
magnéticas, ver por ejemplo los trabajos de [Toriumi et al.| (2011), Magara and Longcope| (2003).
La emergencia de flujo magnético ha sido estudiada principalmente en regiones activas, donde los
tubos de flujo son impulsados por fuertes campos magnéticos convectivos. En regiones tranquilas,
la emergencia de flujos magnéticos también ha sido detectada a menores tasas que en las regiones
activas. Sin embargo, los procesos fisicos parecen ser similares en ambos tipos de regiones (Vargas
Dominguez et al., 2012]).

Enmarcado en el contexto del estudio de emergencia del flujo magnético de baja magnitud,
se propone en este proyecto un nuevo mecanismo de flujo emergente. La idea de este proyecto se

basa en la evidencia de la existencia de blobs magnéticos en la zona convectiva y en la fotosfera
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los cuales tienen velocidades ascendentes. Esto sugiere que es posible encontrar emergencia de
estructuras de campo magnético de magnitudes pequeiias, lo cual es muy llamativo pues la mayo-
ria de estudios realizados en esta drea se han desarrollado con campos magnéticos fuertes. Dichos
blobs se encontraron en simulaciones de granulacion obtenidas por el grupo de fisica Solar de la
Universidad Maria Curie-Sklodowska de Lublin, Polonia por medio del c6digo JOANNA. El cédi-
go JOANNA (Wojcik et al., 2018) describe la evolucion del plasma constituido por dos especies,
principalmente de fluido ionizado (iones + electrones) y fluido eléctricamente neutro (4tomos neu-
tros y moléculas), y considera los efectos de términos no adiabaticos como la conduccién térmica,
conveccion térmica y radiacion.

En las simulaciones mencionadas se modela la atmdsfera solar con un dato inicial de equi-
librio (en t = 0 s) permeada por un campo magnético vertical de magnitud de 5 G. En una etapa
avanzada de la evolucidn, cuando las corrientes descendentes de granulacién han sido producidas,
se encuentran algunas formaciones magnéticas interesantes en la zona convectiva y en la fotos-
fera. Los movimientos convectivos en esta zona deforman el campo magnético dando origen a la
formacién de blobs y otras formas irregulares. En la figura[30] se presenta un mapa de colores del
logaritmo de la masa de iones y lineas de campo magnético en cuatro tiempos diferentes de di-
cha simulacién. Diversas estructuras de blobs pueden observarse alli, por ejemplo, el primer panel
muestra un blob ovalado con su centro alrededor de [x = —1.9,z = —0.7] Mm, el cual se divide
en dos blobs que se mueven en direcciones diferentes como lo indican los paneles consecutivos.
Cuatro blobs adicionales pueden verse en esta figura, uno con centro en [x = 0.3,z = 1.2] Mm, de

tamafio aproximado de 1 Mm en el primer panel, un segundo blob con centro en [x = —1,z7 = —0.2]
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Mm y de tamafio 0.5 Mm (segundo panel), un tercero con centro en [x = —0.7,z = 0.8]| Mm y de
tamafio de 0.5 Mm (tercer panel) y un cuarto con centro en [x = —0.7,z = 1.0] Mm y de tamafio
de 1.5 Mm (cuarto panel). Estos blobs exhiben magnitudes de campo magnético de 9 G a 30 G,
velocidades de 3 km s~! a 30 km s~! y aparecen con una frecuencia de alrededor de 0.04 s,
Aparentemente se mueven hacia arriba hasta que se desvanecen o se reconectan de nuevo con el
campo magnético de alrededor.
5.2. Modelo numérico

Se modela la atmésfera solar por medio de las ecuaciones de la MHD (eq. [30), usando la
resistivad de Spitzer (eq. [66) y el flujo de calor anisétropo (eq. [68). El estado inicial se obtiene

reemplazando d; = 0 y vV = 0 en la ecuacién (30), obteniendo la ecuacién de equilibrio hidrostético

d
prg+Lh—o. (139)
De la ecuacioén del gas ideal, la presion estd dada por

k
pn=—pTh, (140)
m

donde my, es la masa del protén y kg es la constante de Boltzmann. De estas dos ecuaciones, la

densidad de masa hidrostética y la presion del fluido pueden escribirse como funciones del perfil
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Figura 30. Mapas de colores del logaritmo de la densidad de iones y lineas de campo magnético
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de temperatura 7;(z) de la siguiente forma

Z d~
_ My pn(2)
pn(z) = ' Th(2) | (142)

donde zp = 10 Mm es la altura de referencia. En este caso, se usa el modelo semiempirico de
temperatura de VAL (Avrett and Loeser, 2008) (descrito en la seccién [I.3)). El estado inicial de
equilibrio hidrostatico para las simulaciones es complementado por un campo vertical uniforme
B = 0,0, B], de magnitud B= 5 G.

La figura 31| muestra el plasma— B = 2uop/|B|?, la densidad de masa, la temperatura y la
presién del fluido p como funciones de la altura z. El perfil de temperatura inicia en 4.5 x 103 K
en z = 0.25 Mm, decrece a un minimo de 4.3 x 10° K en z = 0.55 Mm, alcanza 6.8 x 10> K en la
cromosfera alta (z = 2.1 Mm) y después crece abruptamente en la zona de transicion e incrementa
suavemente a 6.5 x 10° K en z = 6.25 Mm. De manera acorde, la densidad de masa alcanza un
valor de 1.88 x 107 kg m~3 en z = 0.25 Mm, decrece exponencialmente a 2.8 x 10~ kg m—3
en lo alto de la cromosfera y luego experiencia una caida repentina en la zona de transicion, y
suavemente decrece a 1.7 x 10713 kg m 3 en z = 6.25 Mm. La presién del fluido alcanza un valor
de70.6kgm~' s™2enz=0.25Mm, caca 1.5x 1073 kg m~! s72 en z = 2.1 Mm, cae rdpidamente
en la zona de transicién y suavemente alcanza 9.2x10~* m~! s=2 en z = 6.25 Mm. El plasma-f8

comienza alrededor de 710 en z = 0.25 Mm, alcanza un valor de 1 en z = 1.2 Mm y 0.009 en

7=16.25 Mm.
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Figura 31. Perfiles hidrostaticos del plasma—f = 2uop/B?, 1a densidad de masa p, la
temperatura 7 y la presion del fluido p en funcion de la altura.
5.3. Dominio numérico y condiciones de frontera

Se realizan simulaciones numéricas usando una malla uniforme con resolucioén de 5 km en
direcciones x y z extendida entre [—2.0,2.0] x [0.25,8.25] Mm?. El nimero de Courant-Friedrichs-
Lewy (CFL) se fija en 0.1. Los métodos numéricos usados son el resolvedor de Riemann HLLE
(Harten et al., [ 1983)), el reconstructor van Leer slope (van Leer, 1977b), y un Runge-Kutta de
tercer orden (Press et al., [1992). Ademads, se usa el método de Transporte de Flujo Restringido
para controlar el crecimiento de la divergencia del campo magnético (Evans and Hawley, |1988;
Balsara, 2004)). Las condiciones de frontera usadas son las de flujo saliente en las caras laterales,

y condiciones fijas en las caras inferior y superior. El campo magnético de la cara inferior se
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complementa de la siguiente forma

By(x,z,t) = —Mexp (- {xz—l—[z—zc(z‘)]z}/a)z) ) (143)

Box
B(v,z,t) = —=exp(—{¥ +z—z(0)]} /7). (144)
Este flujo magnético imita la emergencia de un blob magnético circular con centro localizado
inicialmente en x = 0, z = —1.5 w, donde w es su longitud. Este se mueve hacia arriba con una

velocidad constante vy, = 5 km s~! y la localizacién vertical de su centro est4 dada por
z(t)==150+wt. (145)

Se fija @ = 200 km y By con 180 G (a menos que se especifique lo contrario) con el cual el
maximo valor del campo magnético es de 77 G. La eleccion de estos pardmetros estd de acuerdo
con los valores de los blobs encontrados en las simulaciones obtenidas con el cédigo de dos fluidos
JOANNA descritos en la seccion
5.4. Resultados

La emergencia del blob modifica la atmdsfera solar de diversas maneras. La figura[32) mues-
tra mapas de colores de la magnitud del campo magnético y lineas de campo magnético en tres
tiempos diferentes. En = 100 s, un nuevo blob se ha formado como resultado de la reconexién
magnética con las lineas de campo del ambiente. En este tiempo casi todo el flujo emergente ha

penetrado la atmosfera. El grifico superior muestra que solamente la mitad del blob se pudo re-
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Figura 32. Mapas de colores de la magnitud del campo magnético y las lineas de campo
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magnético en ¢ = 100 s (panel superior), = 150 s (panel intermedio), y = 200 s (panel inferior).
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conectar con el campo magnético de fondo debido a que este tiene un radio de 100 km, el cual
corresponde a la mitad del tamano del blob inicial. El panel intermedio muestra que un tiempo
posterior el blob ha continuado viajando hacia arriba y su aspecto ha sido aplanado. Finalmente,
el panel inferior muestra que en t = 200 s el blob se ha desaparecido completamente. Este tipo
de comportamiento estd acorde con lo observado en las simulaciones de granulacién del cédigo
JOANNA de la seccién[5.11

La figura[33|muestra mapas de colores de la componente vertical de la velocidad, logaritmo
de la densidad de masa, el logaritmo de la temperatura y flujo vertical de energia de las zonas
superiores de la atmosfera en el tiempo ¢ = 240 s. De la emergencia del blob, una onda de choque
es lanzada hacia las capas superiores. En t = 240 s el frente de onda estd proximo a la base de
la corona y tiene una rapidez de 30 km s~!. En respuesta, el mapa de colores del logaritmo de la
densidad muestra un flujo de masa que viaja con la onda de choque en forma de espicula por la
forma elongada que presenta. La gréfica de la temperatura indica que este plasma en movimiento
tiene una temperatura mayor que la de su alrededor. El flujo de energia vertical pvg\/m tiene
un valor de 300 W m~2 en la cromosfera baja, y 200 W m~2 en el frente del choque. Este tltimo es
igual a 20 % al flujo de energia estimado por pérdidas en un agujero coronal (Withbroe and Noyes,
1977).

La energia magnética, cinética e interna del plasma promediadas en el dominio [x; = —1.0,

x, = 1.0]x[z; = 0.25, 2, = 2.1] Mm?, se calculan como

1 /% [z
Et) = = / E(x,z,t) dx dz, (146)
A X1 Jz
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Figura 33. Mapas de colores de la componente vertical de la velocidad (superior-izquierda),
logaritmo de la densidad de masa (superior-derecha), logaritmo de la temperatura
(inferior-izquierda), flujo de energia (inferior-derecha) en t = 240 s.
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donde E (x,z,t) es una densidad de energia, la energia magnética se calcula como Ey, = B> /2y, la
energfa cinética Ex = pv?/2, y la energia interna E; = p/(I"— 1). El 4rea de la regién de interés es

A = (xp —x1)(z2 — z1)- El cambio relativo de estas cantidades respecto a su valor inicial es

AE = M x 100%, (147)

(S

donde E. representa el valor en equilibrio. Como el valor inicial de la energia cinética es cero, se
usa como valor de referencia el correspondiente a ¢ = 100 s. La figura [34| muestra las variaciones
de las densidades de energia en funcién del tiempo, el primero de los ejes corresponde a las varia-
ciones de energia magnética (linea s6lida). La energia magnética incrementa a medida que el blob
emerge hasta t = 50 s, donde el centro del blob ha entrado al dominio. Debido a que en su centro
el campo magnético es el minimo, ocurre alli un minimo local de energia en la grafica en t = 80
s. Después de este momento, la energia comienza a crecer hasta t = 125 s, en donde el blob se ha
deformado por completo y la energia alcanza su mayor valor. A partir de este momento, el blob
comienza a descender, se aplana y se deforma hasta que se desaparece causando un decrecimiento
en la energia magnética. El segundo eje muestra los cambios en la densidad de energia interna; en
las etapas iniciales de la emergencia del blob ésta aumenta, y comienza a decrecer desde ¢ = 30
s hasta que alcanza un valor minimo en ¢ = 80 s al igual que lo hace la energia magnética. Des-
pués de este momento, a medida que la energia magnética aumenta, la energia interna comienza a
incrementar linealmente, pero después de t = 125 s, cuando el blob comienza a desvanecerse, la

tasa de crecimiento decrece. La densidad cinética crece de forma gaussiana, alcanzando un valor
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Figura 34. Variaciones de la densidad de energia magnética (primer eje, linea sélida), de la

densidad de energia interna (segundo eje, linea discontinua) y de la densidad de energia cinética
(tercer eje, linea discontinua y punteada) como funciones del tiempo.

maximo en ¢t = 100 s, cuando el blob emerge completamente y después de este momento la ener-
gia comienza a decrecer; después de este momento, la onda de choque abandona completamente
la cromosfera y comienza a viajar hacia las capas superiores. En esta figura se pueden visualizar la
relacién entre los cambios de energia del sistema, y tiene una importancia significativa debido a los
proceso de reconexion magnética que ocurren. Por ejemplo desde el tiempo ¢t = 125 s se puede ver
claramente la conversién de energia magnética en energia interna, la cual causa el calentamiento
de la cromosfera. Es por este efecto que los fenémenos de reconexién son tan estudiados en la
atmosfera solar, pues podrian explicar una parte del calentamiento de la cromosfera y de la corona
solar.

Se realizan estudios paramétricos variando la magnitud del campo magnético del blob By.
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Figura 35. Variaciones relativas de la temperatura en la cromosfera en la region [x; = —1.0,

xy = 1.0]1x[z1 = 0.25, 20 = 2.1] Mm? en 7 = 210 s como funcién de By, pardmetro asociado con
la magnitud del blob.

En la figura [35] se presentan los cambios relativos espacialmente promediados de la temperatura
del plasma, AT, en la cromosfera evaluados en t = 210 s como funciones de By. Estos cambios
relativos fueron calculados de igual manera que los de la variacion de la energia en la ecuacion
. De la figura se infiere que las variaciones de la temperatura AT crecen de manera lineal
con la magnitud del campo magnético del blob. En el caso de By = 180 G, que corresponde a la

simulacion descrita en el texto, dicha variacion es de aproximadamente 7.5 %.
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6. Simulaciones de Tadpole Jets

Este capitulo estd dedicado al estudio de los efectos de la conduccién térmica anisotrépica en la
generacion de jets cromosféricos a través de simulaciones numéricas con el cddigo MAGNUS.
Siguiendo el trabajo de |Srivastava et al. (2018), se considera una atmdsfera en estado de equilibrio
con un perfil realista de temperatura y se generan eyecciones de plasma por medio de un driver
(condicién de frontera que cambia con el tiempo) en la presion operando en la cromosfera alta.
Se toma un campo magnético que imita el de un bucle coronal y se realizan estudios paramétricos
variando la magnitud del campo magnético y la amplitud del driver de la presion. El resultado
es que el efecto de la conduccién térmica es aumentar considerablemente los flujos de energia y
de masa de los jets, creando estructuras mds colimadas que penetran mds la atmdsfera solar que
las producidos en el caso adiabdtico. Se encuentra que los campos magnéticos de baja amplitud
crean jets mas energéticos comparando los casos adiabéticos con los no adiabdticos, mientras que
en el caso de campos magnéticos grandes, dichos cambios entre los dos tipos de simulaciones son
menores.
6.1. Deteccion de un Tadpole jet en una mancha solar

Recientemente [Srivastava et al.| (2018) reportaron la deteccion de varios tadpole jets alre-
dedor de una mancha solar, los cuales transportan grandes cantidades de energia y por lo tanto
pueden considerarse como posibles mecanismos de calentamiento de la corona solar. El nombre
tadpole dado a estos jets corresponde a la forma de larva de rana que presentan. Este tipo de jets

detectados se pueden modelar como pseudo-choques de plasma rarificado. La figura 36 muestra
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una composicion de imagenes de las emisiones 171, 304 y 1600 tomadas por el Observatorio de
Dindmica Solar, la cual exhibe un bucle coronal difuso anclado a una mancha solar, la cual posi-
bilita la propulsion del jer. La evolucion de uno de estos jets se presenta en la figura b por medio
de las emisiones en C II 1,300 detectadas usando el Espectrégrafo de Imédgenes de Region de
Interface (IRIS) (De Pontieu et al., 2014) el 8 de octubre de 2014. En la figura ¢ se muesta un mapa
de tiempo-distancia a lo largo del jet indicado por el recuadro blanco punteado en la figura b, la
cual exhibe la evolucion de su cola brillante, voluminosa y rarificada en los 6valos azules.

Este fendmeno fue simulado numéricamente por Srivastava et al. (2018)), donde se demos-
tré que el jet podria transportar una energia del orden ~ 103 W m~2, la cual estd de acuerdo con
los valores estimados por Withbroe and Noyes (1977). Debido a que el valor de flujo de energia es
considerablemente alto, este nuevo e interesante fendmeno podria hacer una contribucién impor-
tante al problema de calentamiento de la corona solar. Dichas simulaciones fueron realizadas en
dos-dimensiones mediante el uso del cédigo JOANNA (Wojcik et al., 2018)), el cual resuelve las
ecuaciones de dos fluidos (iones + electrones y neutrales) bajo condiciones ideales, es decir, sin
considerar términos no adiabdticos. Sin embargo, en estas condiciones especificas, la conduccién
térmica deberia considerarse debido a los gradientes tan grandes en la zona de transicion y debido
a la forma del campo magnético que conduce de manera eficiente el flujo de calor a lo largo de
las lineas de campo (Spitzer,|1956). De manera adicional, es necesario determinar la influencia de
la magnitud de campo magnético en los fendmenos involucrados con las eyecciones de plasma,
debido a que algunas observaciones sugieren que los campos magnéticos en los bucles coronales

parecen ser varias ordenes de magnitud mayores de lo que se ha considerado tradicionalmente
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(Kuridze et al., 2019)).
6.2. Modelo numérico

Se modela la dindmica del plasma de la atmdsfera solar con las ecuaciones MHD, escri-
tas en forma conservativa (eq. [30). La conduccion térmica es transportada por medio de las li-
neas de campo con el modelo para plasma magnetizado desarrollado por Spitzer| (1956), descrito
por la ecuacién (68)), tomando un valor para el coeficiente de térmico igual a kK = 10711 W m~!
K7/2, Siguiendo el trabajo de Srivastava et al.|(2018)), el estado hidrostatico se obtiene del mode-
lo semiempirico desarrollado por Avrett and Loeser (2008). Consecuentemente, de la ecuacion de

equilibrio hidrostatico se tiene

d
phg+aizh ~0, (148)

donde el subindice /& denota que es un valor del estado hidrostdtico. Después, sustituyendo la

presion del fluido,

Ph=——pnTh, (149)
m

donde my, es la masa del proton, 7 es el peso promedio fijado como 1.24 y kg es la constante de

Boltzmann. De esta manera, el perfil hidrostético de la masa y de la presion se pueden encontrar
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partiendo de un perfil de temperatura,

e
pn(2) = poexp (—m,‘fg / TZZ)) (150)

pn(z) = mpih pp(z)

151
ks Th(z)’ (151)

donde zp = 10 Mm es una altura de referencia.
El campo magnético corresponde a un bucle coronal, dado por un potencial estandar solu-

cién a las ecuaciones estaticas MHD en dos dimensiones (Priest, [1982)

X nz
B, = Bycos (E) exp <_E> , (152)
. (TTx Tz
B, = —Bysin <E) exp <_E)’ (153)

donde By es su magnitud a nivel fotosférico en los puntos x = £5 Mm. La figura 37| muestra la
configuracion inicial de las lineas de campo magnético y la temperatura del plasma. La figura
muestra la magnitud del campo magnético B = \/B}CTBE como funcién de la altura para los
distintos valores de B que se usardn en las simulaciones, estos son By = 20 G, 40 G y 60 G. Por
otra parte, en la figura [37] se muestra la topologia de las lineas de campo magnético inicial junto
con un mapa de colores de la temperatura inicial. La temperatura es 1 x 10* K en lo alto de la
cromosfera (z =2.0) y en la regién de transicién en z = 2.1 crece abruptamente, después aumenta
suavemente a 1.4 x 10° K en z = 12.0 Mm.

Se realizan las simulaciones usando el c6digo MAGNUS (Navarro et al., 2017) en un do-
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minio numérico que comprende la regién [—0.5,6.5] x [1.8,8.8] Mm?. El nimero de Courant-
Friedrichs-Lewy (CFL) se fija en 0.1, el cual es un nimero pequefio escogido con el fin de que
el paso de tiempo sea reducido para poder resolver el término eliptico introducido por el término
relacionado con la conduccién térmica. Se usa el resolverdor de Riemann HLLE (Harten et al.|
1983)), el reconstructor van Leer slope (van Leer, 1977b), y un Runge-Kutta de tercer orden (Press
et al., [1992)). Para evitar el crecimiento de la divergencia del campo magnético se usa el método
de Transporte de Flujo Restringido (Evans and Hawley, [1988; |Balsara, 2004)). Las condiciones de
frontera implementadas son de flujo saliente en las caras laterales y condiciones fijas en la caras

superior e inferior. Adicionalmente, se usa un driver en la presion en la frontera inferior dado por

w2

pat) = pulz=20) {I-I-Apexp (_M) f(t)}, (154)

1 —exp (—%) . para 1< Tpax,

£l = (155)

exp(—(t - Tmax))a para > Tmax »

donde xo = 0.7 Mm, zo = 1.8 Mm, T =50 s y Tiax = 30 s.
6.3. Resultados

Con el fin de determinar los efectos de la conduccién térmica en la generacion de jets y
en su evolucidn, se realizan dos grupos de simulaciones que difieren Unicamente en el término
disipativo V - g en la ecuacién de la energia. La figura [39 muestra la densidad de masa como un
mapa de colores y las lineas de campo magnético en ¢ = 40 s (paneles superiores), t = 60 s (pane-

les centrales) y t = 80 s (paneles inferiores). Las graficas de la columna izquierda corresponden a
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las simulaciones del caso adiabético mientras que las de la columna derecha son las que tienen el
término de disipacién por conduccion térmica. Se encuentra que en este segundo grupo de simu-
laciones los jets producidos son mucho mas colimados, el plasma expulsado estd mds acelerado
y puede penetrar mds la corona comparando con las del primer grupo. Se usan paletas de colores
iguales para comparar visualmente las diferencias entre las simulaciones, de esta manera se pue-
de observar que en el caso adiabatico los jets tienen una menor densidad de masa pues estd mas
disipada y tiene menor intensidad.

En la figura 40| se presentan mapas de colores de la componente vertical de la velocidad, la
presion del fluido, el nimero de Mach, la tasa de pérdida de calor, respectivamente. Las graficas de
la figura 40| corresponden a la misma simulacién con conduccién térmica y pardmetros A, = 40y
By =40 G. De dichas gréficas se puede ver que el jet alcanza una altura de z = 3.6 Mm, en esta re-
gion se detecta una onda de contacto viajando con rapidez supersénica de acuerdo al valor de Mach
en dicha zona y debido a que la velocidad y la presion del gas no son discontinuas, solamente lo es
la densidad de masa. Dos ondas de choque lentas supersonicas pueden verse en (x =-1 Mm, z =4
Mm) y (x =0.5 Mm, z =4 Mm), donde las gréficas ilustran las discontinuidades en la velocidad,
la presion del gas y la densidad de masa, pero con amplitudes menores. La magnitud del vector de
conduccién térmica |g| estd en el orden de 1 x 10* W/m?, valor que estd en concordancia con los
valores tedricos estimados por Withbroe and Noyes (1977) de pérdida por conduccién térmica en
regiones activas.

Se compara el flujo de energia vertical transportado por los jets en la figura 41| donde cada

panel corresponde a un valor diferente de amplitud del driver de la presion A,. En cada caso hay
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un mayor flujo de energia en las simulaciones con conduccion térmica, denotadas con las etiquetas
kK # 0, en comparacion con las del caso adiabatico (xk = 0). La primera grafica corresponde a
A, =20, para la cual se encuentra que las simulaciones con conduccion térmica, el flujo de energia
se incrementa entre ~ 10% y ~ 50%. La segunda grafica estd asociada con una mayor amplitud
del driver de presién A, = 40. En este caso, los incrementos son hasta ~ 50 %. La misma tendencia
existe en la tercera gréfica realizada para A, = 60, donde el flujo de energia aumenta hasta ~ 60 %.
Por otro lado, observando los cambios respecto a la amplitud del campo magnético By, se encuentra
que para valores grandes de By, el flujo de energia es menor en el régimen ideal, ésta aumenta
hasta ~ 35 % para cada valor de A, mientras que en las simulaciones con conduccion térmica el
incremento fue de alrededor 20 %.

Se calcula el flujo de masa vertical que transportan los jets en la figura 42| como funciones
de la altura para distintos valores de la amplitud del driver de la presion A ,. Cuando la conduccion
térmica estd actuando, el flujo de masa crece desde ~ 20 % hasta ~ 55 % en el caso de la amplitud
Ap, = 20. Para mayores valores del driver de presion, A, =40y A, = 60, los incrementos fueron
desde ~ 10% hasta ~ 70%. El flujo de masa decrece con mayores valores de la amplitud del
campo magnético By hasta ~ 35 % para las simulaciones en el caso ideal, y hasta ~ 30 % para los
casos con conductividad térmica.

La tasa de pérdida de calor es promediada horizontalmente para cada altura y se presenta en
la figuraf#3en t = 80 s. Cada panel tiene una amplitud del driver de presion diferente; A, = 20 en
la grafica superior, donde la pérdida de calor tiene valores considerables para las alturas z = 2.24

Mm y z =4 Mm, donde alcanza valores del orden 2 x 105 W m 3. Estos valores son similares para
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cada valor de la amplitud del campo magnético By. El panel de la mitad corresponde a A, = 40. En
este caso, la tasa de pérdida de calor es grande para las alturas z =2.5 Mm, z=3.2Mmyz=4.5
Mm alcanzando valores del orden de 1 x 107 W m™—>. El tercer panel corresponde al caso donde
A, = 60, en este caso el orden de magnitud de la tasa de pérdida de calor es bastante similar, pero

los picos estdn desplazados az=2.5 Mmy z =4.2 Mm.
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Figura 36. Imagenes directas de un Tadpole jet (pseudo-choque) confinado alrededor de una
mancha solar, tomado de Srivastava et al.| (2018)). La figura a es una composicién de imagenes de
las emisiones 171, 304 y 1600 tomadas por el Observatorio de Dindmica Solar, la cual muestra
un bucle coronal difuso anclado a una mancha solar, la cual posibilita la propulsién del jet. La
evolucién de uno de estos jets se presenta en la figura b por medio de las emisiones en C II 1,300
detectadas usando el Espectrografo de Imédgenes de Region de Interface (IRIS) (De Pontieu et al.,
el 8 de octubre de 2014. En la figura ¢ se muesta un mapa de tiempo-distancia a lo largo del
Jjet indicado por el recuadro blanco punteado en la figura b, la cual exhibe la evolucién de su cola
brillande, voluminosa y rarificada en los 6valos azules.
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Figura 37. Mapa de colores del perfil de temperatura en el estado de equilibrio y la configuracién
inicial de las lineas de campo magnético.
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Figura 38. Perfiles de la magnitud del campo magnético B = /B2 + B2 en el estado de equilibrio
para distintos valores de By (amplitud a nivel fotosférico en los puntos x = +5 Mm) usados en las

simulaciones.
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Figura 39. Mapas de colores de la densidad de masa y lineas de campo magnético ent =40 s
(péneles superiores) s, t = 60 s (paneles centrales) y t = 80 s (pdneles derechos) para A, = 40,
By = 40 G, simulaciones adiabdticas (paneles de la izquierda) y con conduccién térmica (péaneles
de la derecha).
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Figura 40. Mapas de colores de la componente vertical de la velocidad v, (panel superior
izquierdo), presion del gas (panel superior derecho), nimero de Mach (panel inferior izquierdo) y
magnitud del vector de conduccién térmica (panel inferior derecho) en t = 60 s, para la simulacién
con conduccion térmica usando los pardmetros A, = 40y By = 40 G.



PROPAGACION DE ONDAS MHD EN LA ATMOSFERA SOLAR 142

le4 Ap=20 le4 Ap =40
—— K= 0,By=20G —— K= 0,By=20G
K= 0,B9=40G 2.5 4 K= 0, Bo=40 G
0.8 K= 0, Bo=60 G K= 0, Bo=60 G
' 0 g K= 0,B9=20G
- 0 — 2.01 - K% 0,Bo=40G
o~ o~
) 0 B K= 0, Bo=60 G
g 0.6 g \
.; ;' 15
= =)
5= = AN
s 0.4 3 ‘o ‘e
5 g 1.0
‘e
o O\
0.2 N
0.5 “e. '\.
L ]
0.0 0.0+
20 22 24 26 28 3.0 32 34 36 2.00 2.25 250 2.75 3.00 3.25 3.50 3.75
z[Mm] z[Mm]
le4 Ap =60
a4
s
1S
=
x
=]
Y
T2
o
(]
c
w
1

0
2.00 2.25 2.50 2.75 3.00 3.25 3.50 3.75
z[Mm]

Figura 41. Flujo de energia en la direccion z transportada por los jets para A, = 20, 40, 60,
respectivamente.
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Figura 42. Flujo de masa en la direccién z transportada por los jets en las simulaciones con
amplitud del driver de presion A, = 20, 40, 60, respectivamente.
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Figura 43. Tasa de pérdida de calor promediada horizontalmente en t = 80 s para A, = 20,
A, =40y A, = 60 respectivamente.
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7. Conclusiones

En esta tesis se presentd el codigo MAGNUS que resuelve numéricamente las ecuaciones de la
MHD con resistividad eléctrica y el flujo de calor. Mediante éste se estudiaron algunas dindmicas
del plasma de la atmésfera solar relacionadas con la problematica del calentamiento de la cromos-
fera y la corona solar. Estd programado en el lenguaje FORTRAN y tiene como base los codigos
CAFE (Lora-Clavijo et al., |2015a) y Newtonian-CAFE (Gonzalez-Avilés et al.l 2015). A lo lar-
go del documento se expone la capacidad del cédigo de modelar fendmenos MHD. Este objetivo
se logra mediante la reproduccién de pruebas MHD estdndar en una y dos dimensiones. En cada
caso el cédigo produce simulaciones en las que las variables fisicas describen comportamientos
esperados. La resistividad y el flujo de calor se verifican de manera independiente con pruebas
disefiadas con este propdsito. Se reproducen fendmenos fisicos acordes a la inclusién de estos
términos disipativos, esto comprueba que dichos términos estdn programados de forma correcta.
Adicionalmente, se reproducen simulaciones de ondas MHD y se capturan efectos fisicos similares
a los obtenidos por otros c6digos.

El documento contiene una descripcion detallada de los métodos numéricos implementa-
dos. Conviene resaltar que en el cédigo estdn programados el resolvedor de Riemann HLLC y el
método de Transporte de Flujo Restringido. El c6digo incluye una modificacién de este dltimo
método para considerar los efectos de la resistividad eléctrica. La implementacion correcta del
método de Transporte de Flujo Restringido tiene una importancia especial. Esto se debe a que en

las pruebas en dos y tres dimensiones se logra preservar la divergencia del campo magnético para
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un rango de valores del orden de 1 x 10~!2; un valor comparativamente muy inferior a los de las
magnitudes de los campos magnéticos considerados. Este hecho garantiza que la simulaciones son
auto-consistentes desde el punto de vista fisico.

El c6digo ha sido programado de manera que puedan adaptarse nuevos métodos numéricos
por medio de subrutinas independientes. Para abordar cualquier problema sin restricciones de su
extension fisica, el cédigo resuelve las ecuaciones en su forma adimensional. Estas son resueltas en
una malla uniforme, lo que produce soluciones estables. Es de resaltar que esto evita la aparicion
de comportamientos no-fisicos generados tanto en simulaciones con mallas no uniformes como
en simulaciones obtenidas mediante el empleo de técnicas de malla adaptativa. Por lo tanto, las
simulaciones con dominios no tan extensos y con resolucién espacial intermedia se pueden estudiar
sin preocupaciones por inestabilidades de origen numérico.

De otra parte, el cédigo presenta una dificultad respecto al tiempo de computo que necesi-
ta para realizar las simulaciones en general. Esto puede ser una desventaja para los sistemas que
requieran una resolucion espacial muy fina. Por otro lado, el c6digo usa un paso de tiempo adapta-
tivo, el cual mantiene una relacion de dependencia inversa con la magnitud del campo magnético.
Por lo tanto, el tiempo empleado para el modelado de sistemas con campos magnéticos altos no es
acorde a las expectativas de un investigador convencional.

Se estudiaron dos fenémenos de naturaleza diferente por medio de Magnus. El primero fue
el modelado de la emergencia de un blob magnético eyectado desde la base de la fotosfera hacia un
agujero coronal. Es un estudio de emergencia de flujo magnético novedoso por dos motivos. Uno,

es que supone campos magnético de baja amplitud. Y otro, es que se modela su emergencia como
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un resultado del movimiento convectivo creado por granulacién. Del andlisis de este fendmeno
se encontré que el campo magnético del blob se reconecta con las lineas del agujero coronal.
Esta reconexion de lineas de campo magnético es un efecto de la resistividad eléctrica. El blob
reconectado emerge ascendentemente y sus lineas de campo magnético se reconectan de nuevo con
las del medio circundante. En este proceso su aspecto esférico se modifica hasta desaparecer. En las
capas superiores de la atmodsfera ocurre una dindmica generada por todos estos procesos. Esta se
puede resumir en que se generan flujos de plasma caliente en forma de onda de choque. Los valores
del flujo de energia transportados hacia las capas superiores por esta onda, son considerablemente
altos. Su magnitud estd dentro de los valores estimados tedricamente para explicar una parte del
calentamiento de la cromésfera y la corona.

El segundo fenémeno analizado por medio de Magnus corresponde al estudio de la ge-
neracion de radpole jets bajo los efectos de la conduccién térmica. El andlisis tuvo como objeto
de estudio distintos conjuntos de simulaciones con diferentes parametros. Estos estdn relaciona-
dos con los valores de la magnitud del campo magnético, la morfologia de la generacion del jet
y el efecto causado por la conduccién térmica. El resultado obtenido es el siguiente: la conduc-
cioén térmica produce fadpole jets con una apariencia mas colimada y mucho mas energéticos. Los
valores del flujo de energia y masa que transportan estos jets se incrementan considerablemente
en comparacién con los valores de estas cantidades obtenidos en las simulaciones en el régimen
ideal. Los valores del flujo de energia transportado estan dentro del orden de los valores estimados
tedricamente de la pérdida de calor de la corona. Por lo tanto, este efecto causado por la conduc-

cién térmica tiene una notoria importancia dentro del contexto de la resolucién al problema del
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calentamiento de la corona.
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