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Resumen

Titulo: Analisis del efecto del término de Hall en hojas de corriente asociadas con erupciones solares E]

Autor:

Lizeth Daniela Jaimes Gonzélez

Palabras Clave: Magnetohidrodindmica, Erupciones Solares, Reconexién Magnética.

Descripcion: Las erupciones solares son manifestaciones altamente relevantes en la corona solar, ya que estos eventos

representan los procesos de liberacién de energia mds violentos que ocurren en el sistema solar. Actualmente,
la reconexién magnética es ampliamente aceptada en la comunidad cientifica como el mecanismo clave para
la liberacion de energia, tanto en erupciones solares como en diversos plasmas astrofisicos. A pesar de este
consenso, todavia no se conocen completamente los detalles y mecanismos precisos de esta transferencia y
conversion de energia. Por esta razén, se han desarrollado varios modelos tedricos que han permitido realizar
simulaciones numéricas y contribuir asi a la comprensién de la fisica asociada a estos mecanismos, incluyendo

modelos como la magnetohidrodindmica Hall.

Con el propésito de realizar un estudio sistemdtico sobre la influencia del término de Hall en las hojas de
corriente asociadas a las erupciones solares, se lleva a cabo una comparacién de la morfologia, tasas de re-
conexion, flujo reconectado y energia transferida para los casos con y sin la inclusién del término de Hall en
el sistema. Para ello, se realizan simulaciones numéricas de la reconexién magnética en una erupcién solar,
empleando una hoja de corriente de Harris con una resistividad localizada, en un entorno 2.5D. Ademads, con
el objetivo de establecer un escenario considerablemente realista, se considera la influencia de la gravedad en

el sistema. Estas simulaciones se llevan a cabo utilizando el c6digo MAGNUS (Navarro et al., 2017), el cual
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resuelve las ecuaciones de la magnetohidrodindmica resistiva y con flujo de calor. Por lo tanto, se incluyen
los nuevos flujos de Hall en el cédigo, asi como el paso de tiempo adaptativo que tiene en cuenta los nuevos
modos de onda generados por éste término. En términos generales, se observa que la presencia del efecto Hall
en el proceso de reconexién magnética en las erupciones solares produce cambios en la morfologia de 1a ho-
ja de corriente, generando asimetria y regiones de difusién mas pequefias. Ademads, se ha encontrado que el
efecto Hall aumenta la tasa de reconexion, lo cual concuerda con los valores reportados en observaciones y
otras simulaciones numéricas. Por dltimo, se ha observado que la presencia del efecto Hall tiene un impacto
significativo en los flujos de energia entrantes, resultando en velocidades de hasta 400 km/s y liberaciones de
026

energia del orden de 10-° erg en los flujos ascendentes. Estos valores son consistentes con los informados para

las microerupciones.
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Abstract

Title: Analysis of the effect of the Hall term on current sheets associated with solar flares E]

Author: Lizeth Daniela Jaimes Gonzalez

Keywords: Magnetohydrodynamics, Solar Flares, Magnetic Reconnection

Description: Solar flares are highly relevant manifestations in the solar corona, as these events represent the most

violent energy release processes in the solar system. Currently, magnetic reconnection is widely accepted in
the scientific community as the key mechanism for energy release, both in solar flares and in various astrophysi-
cal plasmas. Despite this consensus, the precise details and mechanisms of this energy transfer and conversion
are not yet fully understood. For this reason, several theoretical models have been developed that allow nu-
merical simulations and thus contribute to the understanding of the physics associated with these mechanisms,

including models such as Hall magnetohydrodynamics.

In order to systematically study the influence of the Hall term on the current sheets associated with solar flares,
a comparison of the morphology, reconnection rates, reconnected flux, and transferred energy is made for the
cases with and without inclusion of the Hall term in the system. For this purpose, numerical simulations of
magnetic reconnection in a solar flare using a Harris current sheet with localized resistivity are performed
in a 2.5D environment. In addition, the influence of gravity on the system is considered in order to obtain a
reasonably realistic scenario. These simulations are carried out with the MAGNUS code (Navarro et al.,|2017),
which solves the equations of resistive magnetohydrodynamics and with heat flux. Therefore, the new Hall

fluxes are included in the code, as well as the adaptive time step that takes into account the new wave modes
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generated by this term. In general, it is observed that the presence of the Hall effect in the magnetic reconnection
process in solar flares produces changes in the morphology of the current sheet, generating asymmetry and
smaller diffusion regions. In addition, it has been found that the Hall effect increases the reconnection rate,
which is in agreement with the values reported in observations and other numerical simulations. Finally, it was
observed that the presence of the Hall effect has a significant effect on the incoming energy fluxes, resulting
in velocities of up to 400 km/s and energy releases of the order of 10?° erg in the upflows. These values are in

agreement with those reported for micro-eruptions.
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INTRODUCCION

Gracias al trascendental descubrimiento de las erupciones solares por |Carrington| (1859) y
Hodgson! (1859), y al informe de Hale (1908) sobre la existencia de campos magnéticos en las
manchas solares, se ha ampliado la discusion sobre la relacion entre la produccién de erupciones
solares y el magnetismo de las regiones activas (Toriumi and Wang, 2019; Tortumi et al., 2017).
Estos eventos representan los procesos de liberacion de energia mds violentos en el sistema solar.
Una erupcién considerable puede liberar mas de 1032 ergios de energia y expulsar més de 10'°
gramos de plasma solar. Ademads, una fraccion de esta masa se manifiesta en forma de particulas
energéticas, con rangos de energia que oscilan entre 10 keV y 1 GeV, lo que las convierte en sufi-
cientemente energéticas como para causar dafios graves en satélites, perturbar las comunicaciones
terrestres y afectar las redes eléctricas (Lin et al., 2003)). A pesar de su gran relevancia para la Tie-
rra y el constante avance en su estudio, la comprension de los procesos de activacion y liberacion
de energia en las erupciones solares sigue siendo un desafio fundamental en la fisica solar.

El término “reconexion” no fue acufiado hasta mds tarde, pero el concepto fue sugerido
por primera vez por Giovanelli como un mecanismo de aceleracion de particulas en las erupciones
solares (Giovanelli, |1946). Actualmente, la reconexién magnética es ampliamente aceptada en la
comunidad cientifica de la fisica solar como el mecanismo clave para el proceso de liberacion de
energia en las erupciones solares (Priest and Forbes|, |2002a). Ademads, se ha reconocido que la re-
conexion magnética es un proceso esencial en varios plasmas astrofisicos (Priest and Forbes|, 2000;

Démoulin et al., 1993). El Sol y la magnetosfera terrestre han desempefiado un papel fundamental
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en los avances de la comprension de este fendmeno. En el contexto de la atmésfera solar, la reco-
nexion magnética estd relacionada con fendmenos como las erupciones solares, las eyecciones de
masa coronal y el calentamiento coronal (Gosling et al., [1995)). Por otro lado, en la magnetosfera
terrestre, la reconexion magnética facilita la entrada de particulas y energia del viento solar en la
magnetosfera (Sonnerup et al., |1981) y esta asociada con la liberacion de energia magnética en la
cola magnética (Birn and Hesse, |1996).

Aunque hay un consenso sobre la relevancia de la reconexion magnética en la liberacion
de energia en las erupciones solares, todavia no se conocen completamente los detalles y los me-
canismos precisos de esta transferencia y conversion de energia. Es crucial comprender la fisica
que permite que la reconexion sea rapida y, por lo tanto, existen un drea de investigacion en curso
que se centra en las tasas de reconexion rdpida que ocurren en este fendmeno. Tanto las observa-
ciones en laboratorio como las observaciones espaciales indican que estos procesos de reconexion
magnética rapida ocurren en plasmas con baja colision. Algunos ejemplos de estas observaciones
incluyen la oscilacién en forma de diente de sierra en los tokamaks, las subtormentas magnetos-
féricas en la magnetocola de la Tierra y las erupciones solares en la corona solar. Estos casos se
caracterizan por su baja colision y una tasa de reconexion rapida (Treumann et al., 2006)).

El anélisis tedrico de los procesos plasmaticos en entornos de baja colisiéon a menudo re-
quiere un modelo cinético. Esto es especialmente cierto cuando las funciones de distribucion de
particulas se desvian significativamente de la distribucién de Maxwell y cuando los radios de Lar-
mor superan las escalas tipicas de gradiente (Biskamp, 1997). En la cromosfera superior y la corona

solar, el plasma tiene un valor de beta plasma menor a la unidad y el tamafio de escala de los iones
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(c/w;, donde ¢ es la velocidad de la luz y @; es la frecuencia del ciclotrén idnico) es mayor que
el radio de Larmor del ion (Threlfall et al., 2012)). Por lo tanto, en el contexto de las erupciones
solares, resulta conveniente investigar la dindmica utilizando una teoria de fluidos, ya que es mas
adecuada tanto para el andlisis analitico como para las simulaciones numéricas.

Al ser vélido utilizar una teoria de fluidos, la descripcion tedrica de los procesos de recone-
xi6n magnética en las erupciones solares se ha desarrollado principalmente dentro del marco de la
magnetohidrodindmica (MHD) resistiva. Sin embargo, se ha observado que mediante este enfoque
se obtienen tasas de reconexion demasiado bajas para explicar las escalas de tiempo observadas
en la liberacion de energia de este fendmeno (Craig and McClymont, [1991; (Cassak et al., [2006).
Estas consideraciones tedricas y observacionales han motivado la construccion de modelos de re-
conexion que van mds alld de la MHD resistiva. En este sentido, un drea de investigacion activa en
la fisica espacial se centra en la inclusion de efectos de baja colisiéon en estos modelos.

Varios estudios tedricos y numéricos indican que los términos no disipativos de la ley de
Ohm, como la inercia de los electrones (Drake and Kleva, (1991} |Ottaviani and Porcelli, (1993)),
la presion de los electrones (Aydemir, |1992; Kleva et al., 1995} Rogers and Zakharov, [1996)) y el
término de Hall (Mandt et al., 1994; |Biskamp et al.,|1995), que previamente se habian despreciado
en las teorias de reconexion (Biskamp, |1994), pueden dar lugar a una reconexién més rapida o ace-
lerar el proceso de reconexion. Se ha sugerido que, en particular, el término de Hall juega un papel
critico en la rapidez de la reconexion (Shay et al., [1999). Los efectos de Hall son significativos
cuando las escalas de longitud se aproximan al tamaiio de escala del ion (c/®y), y las frecuencias

de onda se aproximan a la frecuencia del ciclotrén i6nico (@;). Dado que el plasma coronal tiene



Analisis del efecto del término de Hall 15

baja resistividad y, por lo tanto, una pequefia escala de longitud resistiva, es valido incluir estos
efectos en los modelos de reconexion de las erupciones solares. Se cree que la reconexion con el
término de Hall es rdpida debido a la naturaleza dispersiva de las ondas “whistler” y de deriva
introducidas por este término (Mandt et al.,|1994; Rogers et al., 2001)).

Las simulaciones numéricas sugieren que el término de Hall en las ecuaciones de la MHD
resistiva (teoria que se denomina MHD Hall) puede desempeiiar un papel clave en la aceleracion de
la tasa de reconexion, independientemente de otros supuestos del modelo y los cddigos empleados
(Birn et al., [2001)). En particular, la MHD Hall puede proporcionar el modelo fisico mas simple
para describir la reconexién magnética rdpida en plasmas de baja colisiéon. Aunque se requiere la
resistividad del plasma para extraer energia y alterar la topologia del campo magnético, el término
de Hall actua indirectamente al controlar la adveccién del campo magnético hacia la region de
reconexion. El efecto Hall desempefia un papel importante en la dindmica del campo magnético en
una variedad de objetos astrofisicos, como nubes moleculares densas, enanas blancas o discos de
acrecion (Mininni et al., [2003)).

Con la anterior motivacion, en este trabajo de investigacion se busca simular numéricamen-
te la reconexion magnética en una erupcion solar, con la implementacion de una hoja de corriente
de Harris en 2.5D y un perfil de resistividad anémala o localizada. En el modelo se tendrd en cuenta
la influencia de la gravedad en el sistema. Ademds, se trabaja con un perfil de temperatura tangen-
cial, y los perfiles de densidad y presion son derivados de la ecuacion de estado y la ecuacion de
equilibrio hisdrostatico. Con el fin de analizar cualitativa y cuantitativamente el efecto de agregar

el término de Hall en la ley de Ohm generalizada, este trabajo de investigacion se realiza para dos
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casos: sin tener en cuenta el término de Hall y teniéndolo en cuenta. Para la realizacién del andlisis,
se hace un estudio morfolégico de la hoja de corriente a la largo del tiempo, para variables como la
densidad de corriente, temperatura y velocidades de entrada y de salida. Posteriormente, se hace un
andlisis de la tasa de reconexidn y el flujo reconectado para comparar estos resultados con los datos
reportados en las observaciones y otras simulaciones numéricas. Finalmente se hace un anélisis de
la energia transferida en sistema teniendo en cuenta tres flujos: el vector de Poyinting, el flujo de
entalpia y el flujo de energia cinética.

El siguiente trabajo estd seccionado de la siguiente manera: en el capitulo [T} se presentan
los aspectos generales de las erupciones solares (fases, estructura, caracteristicas) y la teoria basica
de la reconexion magnética aplicada a este fendmeno. En el capitulo[2fse da una breve explicacion
del fenémeno Hall, y se introduce la magnetohidrodindmica Hall (MHD HALL). En el capitulo [3]
se exponen los métodos numéricos utilizados en el cédigo MAGNUS, asi como la inclusién del
efecto Hall al cddigo y la modificacién del paso de tiempo debido a este término. Ademads, se
presenta el modelo implementado con sus respectivas condiciones iniciales y de frontera. En el
capitulo ] se muestran los resultados obtenidos en tres secciones: morfologia, flujo reconectado
y energia liberada. Finalmente, en el capitulo [5| se presentan el andlisis general con respecto a la
morfologia de la hoja de corriente para distintas variables, las tasas de reconexién obtenidas con

respecto a las reportadas y la energia que fue transferida al sistema.
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1. ERUPCIONES SOLARES

Los fendmenos eruptivos solares abarcan diversos tipos de actividades magnéticas transi-
torias que ocurren en la atmdsfera solar, como prominencias, erupciones y eyecciones de masa
coronal. Con la disponibilidad de datos en multiples longitudes de onda, se ha vuelto evidente que
estos eventos son diferentes manifestaciones de un proceso fisico que implica la alteracién de los
campos magnéticos coronales (Lin et al.,[2003). Ademads, existe un consenso casi universal en que
la reconexién magnética desempefia un papel fundamental en la perturbacion de los campos mag-
néticos y en la disipacion de la energia magnética almacenada en la corona (Lakhina, [2000; |Priest
and Forbes, [2002b)). Este capitulo aborda los aspectos generales de las erupciones solares, inclu-
yendo su definicidn, fases, estructura y caracteristicas segun su clasificacion. Ademads, se abordard
la reconexién magnética y los modelos bésicos asociados con esta teoria.
1.1. Aspectos generales

Desde el descubrimiento de destellos localizados en el Sol en septiembre de 1859 por Ca-
rrington (Carrington, [1859) y Hodgson (Hodgson, [1859)), las erupciones solares han sido uno de
los temas cientificos mds atractivos en el campo de la fisica solar debido a la amplia gama de fené-
menos fisicos asociados a su comportamiento. En la actualidad, la definicién més aceptada de una
erupcion solar, también conocida como llamarada solar, es “un fendémeno explosivo que involucra
una liberacién repentina de energia en diversas formas, incluyendo energia térmica, energia ciné-
tica, energfa radiativa y energfa no térmica"(Shibata and Magara), 2011)). En la figura[I] se muestra

la erupcion solar mds grande registrada hasta ahora, captada por el satélite Observatorio Solar y
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Heliosférico (SOHO) en abril de 2001, en una regién activa cercana al extremo noreste del Sol.
Esta erupcion expulsé una eyeccion de masa coronal al espacio a una velocidad de 7.2 millones
de kilémetros por hora. Fue considerablemente mds potente que la famosa erupcién solar del 6
de marzo de 1989, que causé interrupciones en las redes eléctricas de Canadd e incluso México.

Afortunadamente, la erupcion de 2001 no estaba dirigida directamente hacia la Tierra (Shea, |[2004).

Figura 1. Erupcidn solar del 2 de abril de 2001, considerada la mayor erupcidn solar jamas regis-
trada, capturada por el satélite Observatorio Solar y Heliosférico (SOHO). La imagen fue obtenida
de la pégina oficial de la NASA.

Tras el descubrimiento inicial de las erupciones solares en luz blanca, se desarrollaron los

espectrohelidgrafos y se invento el filtro Hy, permitiendo asi el estudio de la linea H, originada en

la cromosfera solalﬂ Esto llevé a un aumento en la frecuencia de informes sobre erupciones, pero

I Lalinea Hy en la cromosfera solar es una linea de emisién del hidrégeno atémico que ocurre en la regién visible

del espectro electromagnético. Especificamente, esta linea de emisidn se encuentra en la regién roja del espectro,
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también a una mayor complejidad en su investigacién. Durante mucho tiempo, se consideré que las
erupciones eran fendmenos cromosféricos. Sin embargo, el descubrimiento de emisiones coronales
de radio y rayos X revelé que las erupciones son en realidad fenémenos coronales (Hey, [1983;
Peterson and Winckler, [1959). Actualmente, se sabe que las erupciones son un proceso en el cual
la energia se libera en la corona mediante la reconexion de los campos magnéticos. Este proceso
calienta el plasma en la regién de reconexién a temperaturas de decenas de millones de grados
Kelvin y acelera las particulas solares a altas velocidades en cuestion de segundos (Anastasiadis,
2002)).

1.1.1. Fases. En general, las erupciones solares constan de cuatro etapas principa-
les: la fase previa, la fase impulsiva, la fase destello y la fase de decaimiento. La Figura 2] muestra
la variacion temporal de las emisiones observadas en diferentes longitudes de onda durante una
erupcion solar. Durante la fase previa a la erupcidn, se registra un aumento gradual y relativamente
pequefio en ciertas emisiones térmicas, como los rayos X suaves (o los rayos X de baja energia) y
los EUV. Este incremento de temperatura se interpreta como un aumento en la energia libre en una
region de campo magnético cerrado, como una region activa. Los campos magnéticos se deforman
debido a los movimientos subfotosféricos y la rotacion diferencial, lo que resulta en un aumento de
energia en los tubos de flujo magnético. A medida que estos tubos atraviesan la superficie, tienden

a expandirse, deformando las lineas de campo y, por lo tanto, aumentando la energia disponible.

con una longitud de onda de aproximadamente 656.3 nandémetros. Se forma debido a la interaccién entre los
atomos de hidrégeno y la radiacién ultravioleta emitida por el nicleo solar.
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Figura 2. Perfil esquematico de la intensidad de la llamarada en varias longitudes de onda. Las
diversas fases indicadas en la parte superior varian mucho en duracién. En un evento grande, la
fase previa a la llamarada suele durar unos pocos minutos, la fase impulsiva de 3 a 10 minutos, la
fase de destello de 5 a 20 minutos y la fase de decaimiento de una a varias horas. Imagen adaptada
de Benz (2012)).

Sin embargo, existe un limite critico para la deformacién del campo, mds allé del cual la estructura
se desestabiliza por completo (Shibata and Magara, 2011). En este punto, las lineas de campo se
“rompen” y se reconectan para adoptar una configuraciéon de menor energia, lo que acelera las
particulas presentes en la region de reconexion (ver Figura [3)).

El proceso de desestabilizacion y liberacion subita de energia se conoce como fase impul-

siva. Durante esta etapa, el flujo electromagnético experimenta un aumento significativo en todas
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las longitudes de onda. La fase impulsiva de la erupcion solar es particularmente interesante, ya
que es durante este periodo donde tiene lugar la conversion y liberacién de energia, asi como la
aceleracion de particulas. Las particulas de alta energia que se dirigen hacia las capas inferiores
de la atmosfera chocan con el material, que se vuelve cada vez mds denso, generando radiacion
de frenado e incluso desencadenando reacciones nucleares (Sweet, |1958)). Por otro lado, algunas
particulas son expulsadas hacia el medio interplanetario y, en determinadas circunstancias, pueden
ser detectadas en las proximidades de la Tierra algin tiempo después de la explosion solar. Es-
tas particulas energéticas se conocen como rayos cdsmicos solares (Cordero Tercero et al., 2013).
Ademads, algunas particulas de alta energia quedan atrapadas y producen emisiones intensas en la
banda de radio.

Las emisiones térmicas de rayos X suaves y Hy alcanzan su maximo después de la fase
impulsiva, cuando la energia se libera de manera mas gradual. En este momento, se observan pul-
saciones decimétricas y una distribucion mas amplia de la energia liberada (Hoyng et al., |1981).
El rdpido aumento en la intensidad y la anchura de la linea Hy, se conoce como la fase destello.
Finalmente, en la fase de decaimiento, el plasma de la corona solar vuelve casi a su estado ori-
ginal, excepto en la corona alta (por encima de 1.2 R®, siendo R® el radio fotosférico), donde
continuda la reconfiguracién magnética, las eyecciones de plasma y las ondas de choque, lo que si-
gue acelerando particulas y provocando rafagas de radio de ondas métricas y eventos de particulas
interplanetarias (Benz, 2017).

1.1.2. Estructura. Aunque existe un amplio consenso en que los campos magnéti-

cos cizallados o antiparalelos son responsables de la liberacién de energia en las erupciones solares,
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la geometria de estos campos a gran escala en la corona solar sigue siendo objeto de estudio. En la
figura[3] se ilustra el modelo estdndar de una erupcién solar en la fase impulsiva (izquierda), mien-
tras que en la parte derecha se muestra una imagen captada por el coronégrafo LASCO/SOHO en
luz blanca, brindando una representacion visual del fenémeno.

La erupcion solar se desencadena por la ascension de una prominencia a través de la atmos-
fera solar (Sinhal [2019). En el modelo estdndar representado en la parte izquierda de la figura[3] se
considera una geometria bidimensional. Después de la reconexion magnética (tema que se aborda-
rd en la seccion 1.2), la parte superior del bucle es expulsada en forma de plasmoide (Zheng, 2018).
En la parte inferior de la region de reconexion magnética, se forma un bucle magnético de rayos X
blandos sobre una fuente de rayos X duros en la cromosfera. Las hélices en la figura representan
el movimiento de electrones e iones, los cuales son acelerados debido a la reconexién magnética
en la region de difusion, a lo largo de las lineas de campo hacia los puntos de anclaje del bucle,
donde se producen rayos gamma (Masuda, 1996). La principal contribucion a las emisiones de
rayos X blandos proviene de un bucle lleno de plasma caliente con una temperatura de aproxima-
damente T > 107 K. Este plasma se origina en la cromosfera a través de la evaporacién impulsada
por la conduccién térmica (y en parte por electrones de alta energia) que emana de una region su-
percaliente formada en la corona, alrededor de la region de reconexion magnética. La conduccién
térmica también calienta continuamente el plasma evaporado e intenta mantener su temperatura
coronal. Finalmente, el plasma evaporado reduce su temperatura debido al enfriamiento radiativo
y forma bucles Ho (Bregman, [1994).

Las pruebas observacionales también incluyen la presencia de entradas horizontales de ma-
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terial frio desde los lados, asi como dos fuentes de plasma caliente que se ascienden y descienden
del punto de reconexion magnética, o también conocido como punto X. La primera de estas en-
tradas se ha observado en un solo evento (Yokoyama et al., 20015 Chen et al., 2004). Las fuentes
de plasma caliente eyectadas se observan con mayor frecuencia en rayos X blandos (Shibata et al.,
1995), y se ha demostrado que estan asociadas con estructuras pulsantes y cambios en la emision
de radio decimétrica, lo que indica la presencia de electrones no térmicos (Khan et al.| [2002). La
asociacion con rayos X duros y emision de radio centimétrica, causada por la emision sincrotronica
de electrones con velocidades relativistas, sugiere la presencia de particulas altamente energéticas
en los plasmoides (Hudson et al., [2001). Ademads, en ocasiones se han observado pruebas del cho-
rro de reconexion descendente junto con el movimiento ascendente de la fuente de rayos X blandos
(Sut et al., 2004).

1.1.3. Caracteristicas. La energia liberada durante un erupcién solar es de unos
102 — 102 erg, y, como se mencioné anteriormente, adopta diversas formas como energia radia-
tiva, energia cinética, energia térmica y no térmica. El tamafo espacial de una erupcién depende
de los eventos individuales; en el evento mds pequefio la altura de un bucle de erupcion es inferior
a 10* km, mientras que puede alcanzar més de los 10° km en el evento més grande. El tamafio
también afecta a la duracién y la cantidad de energia liberada (Lin et al., [2003). Por esta razén,
las erupciones solares y los fendmenos similares a las erupciones (arcadas a gran escala o también
conocidas como eyecciones de masa coronal) se han clasificado segin su tamaiio, escala temporal
y energia en: micro-erupciones, erupciones impulsivas, erupciones ELD (evento de larga duracion)

y Arcadas a gran escala. Las tablas [I] y 2] resumen las caracteristicas y cantidades fisicas, de los
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Figura 3. 1zquierda: Modelo estandar de una erupcidn solar. La entrada de plasma frio se observa
a los lados del bucle (flechas azules) y la salida de plasma caliente arriba y abajo (flechas verdes).
Imagen adaptada de Lysenko et al. (2020). Derecha: Observacién de una erupcion solar observada
por LASCO/SOHO en luz blanca.
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distintos tipos de erupciones, estas tablas fueron tomadas de Shibata and Magara (2011)).

Clasificacion Tamafio (Mm) | Escala temporal (s) | Energia (erg)
Micro-erupcién 5—40 60 — 600 1026 —10%°
Erupcién impulsiva 10— 100 60 — 3000 10% — 1032
Erupcién ELD 100 — 400 3000 — 10° 1030 — 1032
Arcada a gran escala | 300 — 1000 10*-3x10° 10%° — 1032

Tabla 1
Comparacion de las siguientes escalas caracteristicas para diferentes tipos de erupciones: tamario
en megametros, escala temporal en segundos y energias en ergios.

Clasificacion B(G) | n.(cm™3) | Va(km/s) | 4 (s) t/ta
Micro-erupcién 100 1010 3000 5 | 12-120

Erupcién impulsiva | 100 1010 3000 10 6-30
Erupcién ELD 30 2x10° 2000 90 |30-10°
Arcada a gran escala | 10 3x108 1500 400 | 25-500

Tabla 2

Comparacion de las siguientes cantidades fisicas para diferentes tipos de erupciones: campo mag-
nético B en Gauss, niimero de densidad de electrones n, en cm=3, velocidad de Alfvén Vp en km/s,
tiempo de Alfvén ts en segundos y la relacion entre la escala temporal y t4.

Durante la reconexién magnética, se espera que la conversion de energia magnética ocurra
en la corona solar, donde se observa comtiinmente una temperatura del plasma mucho més alta que
en la fotosfera. Descubrir la verdadera causa del calentamiento de la corona a méds de aproxima-
damente 107 K es uno de los principales objetivos en la fisica del plasma solar (Birn and Priest,
2007). Aunque existen otras posibilidades, como el calentamiento por ondas, se considera que la

reconexion magnética es el candidato més probable para el mecanismo de calentamiento coronal,

ya que el campo magnético representa la fuente de energia dominante en la corona. Las fuentes
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del campo magnético en la fotosfera son dindmicas y altamente fragmentadas. El flujo magnético
en la superficie del Sol en estado de calma cambia cada 14 horas (Hagenaar, 2001). Investigar las
propiedades estadisticas de las lineas de campo magnético de la corona ha sido un desafio debido
a su naturaleza cambiante, pero gracias a los magnetogramas y datos del satélite SOHO, se ha
logrado construir, rastrear y calcular la conectividad de las lineas de campo magnético de la corona
baja (Close et al., 2005).
1.2. Reconexion magnética

La disipacién éhmica de la corriente eléctrica, que es causada por un valor finito de re-
sistividad, es particularmente efectiva en una regién donde circula una corriente eléctrica intensa,
conocida como hoja de corriente. Cuando ocurre la disipacion, se producen cambios en la estructu-
ra del campo magnético, reduciéndolo a un estado de menor energia. A este fendmeno se le conoce
como reconexion magnética. Durante la reconexién magnética, la energia magnética almacenada
tanto dentro como fuera de la hoja de corriente se convierte en energia cinética y térmica. Ademads,
la reconexidén magnética genera un campo eléctrico fuerte alrededor de la hoja de corriente, el cual
puede acelerar particulas cargadas. La reconexion magnética fue propuesta por primera vez por
Giovanelli en la década de 1940 como un posible mecanismo para convertir la energia magnéti-
ca en energia cinética de particulas. Desde entonces, se han llevado a cabo diversos estudios de
las erupciones solares con el objetivo de comprender los mecanismos fisicos que subyacen a la
reconexion magnética (Shibata and Magara, 2011)).

1.2.1. Modelos basicos de la reconexion magnética. Ya que una de los principales

objetivos de este trabajo son las tasas de reconexion rdpida que se dan en las erupciones solares,
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es necesario analizar cémo se ha definido este concepto en los modelos bésicos de la reconexion
magnética. La velocidad de reconexion, también conocida como tasa de reconexion, se define como
el flujo magnético que se reconecta por unidad de tiempo, representado por d®/dt. Aqui, ® es el
flujo magnético por unidad de longitud en la direccién perpendicular al plano que contiene la hoja
de corriente. En un estado estacionario, la ecuacion de Faraday y la ley de Ohm proporcionan la

siguiente expresion para la tasa de reconexidn:

do
dt

= VB = constante. (D
En el estado estacionario, se tiene V X E = 0, con E siendo el campo eléctrico, lo que
implica que fuera de la region de difusion (region de afluencia), E = —V x B. Como se observa
en la Figura 4] V es la velocidad del plasma medida en la regiéon de afluencia y B es el campo
magnético en la misma regién. Dentro de la regién de difusién, el campo eléctrico se relaciona
con la densidad de corriente como E = nJ, ya que se asume que la difusividad solo toma un valor
distinto de cero en esta regién. J es la densidad de corriente en una regién de difusién con una
difusividad magnética finita 1.
La tasa de reconexion dada por la ecuacion (I)) puede ser adimensionalizada usando el
nimero Alfvén Mach My en la regidn de entrada;
dd/dt VB 'V

= =— =M 2
VAB VAB VA A ()

donde vy4 es la velocidad de Alfvén, también en la region de entrada. El tiempo de recone-
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Figura 4. Representacion visual de la reconexion magnética en una hoja de corriente. La imagen
muestra el proceso en el cual, al haber una velocidad V en la region de afluencia, las lineas de
campo magnético B empiezan a cambiar su configuracion.

Y

xi6n en una hoja de corriente de longitud L es:
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|

trec =

=2, 3

aqui 4 = L/v, es el tiempo de transito Alfvén. Tomando la longitud tipica L de una estruc-

tura magnética coronal (10* — 103km), 74 puede tomar valores entre 10 y 100 segundos.

1
My ~ —, 4
A NG 4)
donde
LVA
S=—= &)
n

es el nimero de Lundquist y es un caso especial del nimero magnético de Reynolds (R,;)

cuando la velocidad de Alfvén es la velocidad tipica del sistema, y representa una relacion adimen-
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sional que compara la escala de tiempo de un cruce de onda de Alfvén con la escala de tiempo de
difusién resistiva. S toma tipicamente valores de ~ 10'# en la corona, por lo que M4 ~ 10~7. Esto
lleva a que #,. ~ 108 — 10%s segtin la ecuacién , lo cual es mucho mds grande que la escuela de
tiempo tipica de una erupcién solar, que es 10% — 10*s. Por lo tanto, este modelo no puede explicar
la rdpida liberacion de energia en una erupcion solar (Parker, |1963)).

Petschek propuso un modelo alternativo para la reconexién magnética que permite una
liberacion de energia mds rapida que el modelo Sweet-Parker. La velocidad de reconexion en el

modelo de Petschek esta determinada por la siguiente expresion:

v/

My ~
A~ 8IS’

(6)

donde M4 es de aproximadamente 0.01-0.1 en la corona (Petschekl [1964). Este valor im-
plica un tiempo de reconexién comparable a la escala temporal de una llamarada. Posteriormente,
Forbes and Priest (1987) ampliaron el modelo propuesto por Petschek. Sin embargo, atin no se ha
comprendido completamente la evolucidn hacia el estado estacionario asumido en el modelo de
Petschek, y el factor que controla la velocidad de reconexion sigue siendo objeto de controversia
(Biskamp, |1997; Priest and Forbes, 2000).

1.2.2. Reconexion en plasmas débilmente colisionales. Como se discutié ante-
riormente, los modelos clasicos de Sweet-Parker y Petschek nos plantean un dilema en el caso de
plasmas de baja resistividad, que corresponden a altos nimeros de Lundquist (S). Por un lado, la

escala temporal del modelo de Sweet-Parker es realizable dindmicamente en simulaciones MHD
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resistivas de alta resolucion en el régimen de alta S, pero resulta demasiado lenta para explicar los
procesos dindmicos de las erupciones solares o subtormentas magnetosféricas. Por otro lado, el
modelo de Petschek proporciona una escala temporal mds rdpida, pero parece no ser realizable en
el régimen de alta S.

Ademads, los modelos resistivos de estado estacionario solo pueden proporcionar una escala
temporal: la de reconexién estacionaria (proporcional a s1/2 para Sweet-Parker y InS para Pets-
chek). Sin embargo, la reconexion constante no es una condicion genérica. Es una hip6tesis tedrica
fuerte que a menudo no se cumple en muchas situaciones dindmicas de gran interés fisico. En
particular, en las erupciones solares se observan fendmenos de reconexién magnética en los que
la dindmica muestra impulsividad, es decir, un aumento repentino en la derivada temporal de la
tasa de crecimiento. Este problema se conoce como el problema del disparador (Birn and Priest,
2007): la configuracién del campo magnético evoluciona lentamente durante un largo periodo de
tiempo, solo para sufrir un cambio dindmico repentino en un periodo de tiempo mucho més corto.
Dado que los modelos clésicos de reconexidn en estado estacionario de Sweet-Parker y Petschek
no consideran la dependencia temporal, no pueden explicar la evolucion temporal de la tasa de
reconexion.

Por lo anterior, se ha incluido fisica mds alld de la MHD resistiva en la descripcion de las
ecuaciones (Terasawa, |1983)). Para investigar y comparar los diferentes modelos de disipacidn, se
llevé a cabo el Geospace Environment Challenge, también conocido como GEM Challenge (Birn
et al., 2001). En este desafio, se utilizaron diversos cddigos que contenian modelos de disipaciéon

como MHD resistivo, MHD Hall, hibrido y cinético, aplicados al mismo problema: una lamina de
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Harris perturbada, en el contexto de la magnotocola terrestre (Khomenko, 2020). Los resultados de
este estudio revelaron que la tasa de reconexion en todos los modelos es comparable, excepto en el
caso del MHD resistivo, que es considerablemente mds baja que en los demds modelos. Esto indica
que la tasa de reconexiodn, al tener en cuenta fendmenos sin colision, suele ser érdenes de magnitud
mas répida que la reconexion basada tinicamente en la resistividad. Este resultado es relevante en
sistemas como la liberacién de energia en las erupciones solares, las tormentas magnéticas en la
magnetocola de la Tierra y las interrupciones en dispositivos de fusion (Brown et al., 2006} Yamada
et al., |20006). Las observaciones de naves espaciales (Eastwood et al., [2007), los experimentos de
laboratorio (Ren et al., 2005)), los andlisis teéricos (Bellan, [2014) y las simulaciones numéricas
(Cassak et al., 2005) indican que el efecto Hall, en particular, desempefia un papel importante en

la aceleracidn de la velocidad de reconexion.
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2. MODELO MATEMATICO

Los plasmas astrofisicos estdn compuestos por electrones, iones y neutrales, los cuales inter-
actiian con campos magnéticos a través de colisiones o de manera directa. Cuando las interacciones
de inercia y colisiéon producen una deriva entre electrones e iones, se hace necesario modificar la
teoria MHD ideal para incluir efectos no lineales, como el efecto Hall. Este dltimo es un término de
la ley de Ohm generalizada que describe la velocidad relativa entre electrones e iones, generando
un campo eléctrico de Hall que es proporcional al producto cruzado entre la densidad de corriente
y el campo magnético. Es importante mencionar que, debido al efecto Hall, las lineas del campo
magnético se congelan en el fluido de electrones, pero no en el fluido de iones. La inclusién del
término de Hall modifica la ecuacién de induccién y la ecuacion de densidad de energia total en la
teoria MHD, lo que corresponde a la teoria MHD Hall (MacTaggart and Hillier, 2020).
2.1. Efecto HALL

Para realizar un analisis del efecto Hall, inicialmente es necesario considerar un entorno
ideal en el que no se tenga en cuenta ni la resistividad ni el término de Hall en las ecuaciones
de la MHD. En este entorno, el comportamiento del plasma y los campos electromagnéticos estan
gobernados por la MHD ideal, que es aplicable a plasmas altamente conductores. En la MHD ideal,

la ley de Ohm se simplifica y se trabaja de la siguiente manera:

E+UxB=0. (7)
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En esta ecuacion U es la velocidad y B es el campo magnético. Cuando la ecuacion (7)) es valida,
se puede demostrar que el flujo magnético se puede “congelar en el fluido”. Lo anterior quiere
decir que el flujo magnético que pasa a través de cualquier circuito cerrado, que sea comdvil al
fluido, es constante. Ademas, que si seguimos las lineas de campo en cualquier momento a lo largo
de su longitud, se traza un volumen espacial que se denomina tubo de flujo magnético, tiene el
mismo flujo magnético para cualquier superficie que corte el tubo. Esto quiere decir, que todas las
particulas inicialmente en un tubo de flujo permanecerdn unidas a lo largo de este a medida que se
convectan en el plasma.

Para que se de la reconexién magnética, es necesario que la restriccion de flujo congelado
no aplique. Este proceso de reconexion se da en la region de difusion (ver imagen 4) y ya no se
puede describir con la MHD ideal, sino con la MHD resistiva. El problema, es que con valores
pequeiios de resistividad (como los de la corona solar), la tasa de reconexién magnética es muy
baja con respecto a los datos observacionales. Por lo tanto, es necesario tener en cuenta otros
efectos dominantes de la corona solar, como el efecto Hall.

La importancia de los efectos no ideales, como el efecto Hall, se puede evaluar al examinar
la relacién entre la frecuencia del ciclotrén y las frecuencias de colisién. En la fotosfera, la fre-
cuencia del ciclotrén puede superar la frecuencia de colision en dreas fuertemente magnetizadas,
como los tubos de flujo y las manchas solares. En la cromosfera y la corona, esto ocurre en la
mayor parte de su volumen, incluso en regiones con un campo magnético mas débil (Khomenko
et al., 2014)). Bajo estas condiciones, se espera que las particulas se comporten de manera diferente

en comparacion con situaciones en las que la frecuencia de colisién es mayor que la frecuencia
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del ciclotrén, lo cual tiene implicaciones directas en la dindmica del plasma y el intercambio de
energia.

El efecto Hall se manifiesta cuando los iones se desacoplan del campo magnético mientras
que los electrones permanecen adheridos a él. En un plasma totalmente ionizado, como la cromos-
fera superior y la corona, los iones se desacoplan del campo magnético debido a la diferencia en
inercia entre los iones y los electrones. Este desacoplamiento generalmente ocurre en procesos de
alta frecuencia. La frecuencia ciclotrénica de la particula a viene dada por @.q = eB/mg, donde
e es la carga del electron y mg es la masa de la particula en cuestiéon. Cuando la frecuencia ci-
clotrénica del electrén w,, es alta, los electrones pueden girar libremente alrededor de las lineas
de campo magnético entre colisiones. Por otro lado, debido a la mayor masa de los iones, la fre-
cuencia ciclotrénica de los iones @,; es tres 6rdenes de magnitud menor que .., lo que implica
que, para la misma frecuencia de colision, los electrones permanecen unidos al campo magnético,
mientras que los iones no lo hacen (Malakit et al.,|2009).

La regién de disipacion al tener en cuenta el efecto Hall desarrolla una estructura de dos
escalas, como se observa en la figura ; una region interior de tamafio de escala transversal ¢/ Wpe
controlada por la dindmica de electrones incrustada en una capa mayor de longitud de escala c/ @),
controlada por los iones (Biskamp, 1997)). Donde ¢ es la rapidez de la luz y @,q = Atnge? /Mg
es la frecuencia de plasma de la particula ¢, siendo ny su respectiva densidad. Fuera de la region
de disipacion, los electrones y los iones se mueven juntos y ambos cumplen con la restriccion del
flujo congelado. Dentro de una longitud de escala c¢/®,; de la hoja de corriente, el efecto Hall

permite desacoplar el movimiento de electrones e iones, permaneciendo los electrones congelados
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en el campo magnético y desvidndose los iones en la direccién del flujo de salida de la hoja de
corriente (Mandt et al., [1994). Los electrones continuan acelerando hacia la linea neutra hasta que
se desacoplan del campo magnético en una regién de longitud de escala ¢/®p.. A continuacién,
son expulsados de la hoja de corriente a gran velocidad, superando ampliamente la velocidad de
Alfven, y finalmente se frenan y vuelven a unirse a los iones en el flujo de salida de la region de

disipacion (Shay et al., [1998]).

Campo magnético

Corriente

Flujo - iones

Flujo - electrones

Regién de difusion - iones
Regién de difusion - electrones

Figura 5. Esquema de la estructura de dos escalas de la region de disipacion durante la reconexion
magnética. Regién de disipacién de electrones (iones) en blanco (gris) con tamafio de escala ¢/ @,
(c/ @y;). Flujos de electrones (iones) en lineas discontinuas largas (cortas). Corrientes en el plano
corrientes en el plano marcadas con lineas oscuras sélidas y el campo cuadrupolar fuera del plano
en gris. Imagen adaptada de (Birn and Priest, 2007).

2.2. Ley de Ohm generalizada
La esencia de la fisica del modelo MHD-Hall esta contenido en la Ley de Ohm. La Ley de

Ohm generalizada estd dada de la siguiente manera:

aJ 1_ = 1
ﬂ_'l__v.Pe:eqUxB——JXB—T]J, ®)
nez dt  ne ne

aqui e la carga del electron, m, es la masa del electrén y P, es el tensor de presion electro-
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cinético. Para un plasma donde las corrientes varian muy lentalmente en el tiempo en comparacién
con los procesos hidrodindmicos, es razonable suponer que las corrientes son estacionarias y, por lo
tanto, que dJ/dt = 0. Ademds L >> p,, lo cual lleva a despreciar el termino de presion electrociné-
tico. De modo que, los términos en el lado izquierdo de la ecuacién (§)) se hacen cero (Bittencourt,

2004), y la Ley de Ohm generalizada se puede reescribir de la siguiente forma:

E:—UxB+nJ+inB, ©)

donde el término final en la ecuacién (9) es definido como el término de Hall. Fisicamente,
el término de Hall desacopla el movimiento de los iones y los electrones en escalas de longitud de
la inercia del ion: L < ¢/ ®,;.

El significado fisico de los diferentes términos de la ley de Ohm generalizada se aprecia
mejor a partir de la ecuacion de induccion. Para obtener la ecuacién de induccién, se combinan la
ley de Ohm (ec. (9)) con la ley de induccion de Faraday (ec. (10)), de la siguiente manera:

JB

—, = VXE=-Vx(-UxB+nJ+nyJ xB), (10)

1

donde se define ny = ~; como el coeficiente de Hall. Ademas, se escribe la velocidad de Hall

como

Unp = —1ulJ, (1)
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de modo que

‘Z)_‘::_w[_(mu,,)xmnn. (12)

Cuando n >> 1 no tiene realmente sentido hablar de la estructura magnética ya que las
lineas de campo se difunden a través del fluido en todas las escalas. Cuando 11 << 1, como en casi
todas las aplicaciones astrofisicas, el campo magnético se comportard como si siguiera el MHD
ideal excepto en regiones (generalmente pequefias) donde hay una fuerte densidad de corriente. En
estos lugares es donde se produce la reconexién magnética.

Ahora, el término de Hall introduce dos nuevos modos de onda al sistema: ondas whistler

y ondas de deriva Hall:
1 1
Vx (U xB)=—-—Vx(JxB)+ 5-Vnx(JxB). (13)
Ondasthistler Ondas de?dreriva Hall

La disociacién del movimiento de electrones e iones a escalas espaciales pequefias implica
que la onda de Alfvén ya no controla el comportamiento colectivo del movimiento del plasma
por debajo de estas escalas. En particular, la onda Alfvén ya no impulsa la aceleracion del plasma
lejos de la linea X, permitiendo que las lineas de campo dobladas y recién reconectadas liberen su
energia magnética almacenada. Cerca de la linea X, este papel es asumido por las ondas whistler

(Birn and Priest,[2007). Las ondas de deriva de Hall solamente ocurren en plasmas no homogéneos.
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2.3. Ecuaciones MHD resistiva con términos de HALL

La MHD es un modelo matemético que acopla ecuaciones para la dindmica de fluidos junto
con las ecuaciones de Maxwell y la ley de Ohm para describir el comportamiento del plasma. En
muchos escenarios astrofisicos, el plasma se puede aproximar como un tnico fluido conductor.
Las ecuaciones de la MHD incluyen la ecuacion de continuidad, la ecuacién de movimiento, la
ecuacion de energia, la ecuacidon de induccion de Faraday y la ecuacion de la divergencia del
campo magnético. Cuando se consideran términos de Hall en las ecuaciones de la MHD resistiva,
se obtiene el modelo matematico conocido como MHD Hall. Estas ecuaciones, escritas de manera

conservativa, son:

9Pm B
W—FV' (me) _07 (14)
9(pnVU) 1 _
Y +V. (me®U— %B®B+pT1) = Pm8; 15)
%—I—V-{(S—F )U_M}+V.{i[ 2U _(B.U )B]}—
ot b Ho Ho " "
~V-(nJxB)+p,U-g, (16)
JoB
§+V-(U@B—B®U)+V~(UH®B—B®UH)=—V><nJ, (17)
V-B=0, (13)

donde ® representa el producto tensorial, p; = p + B> /2 representa la presion total, que

es la suma de la presion térmica y la presién magnética. I es la matriz identidady € = p/(y—1) +
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pU?/2+B?/(2uo) corresponde a la densidad de energfa total, que es la suma de las densidades de
energia interna, cinética y magnética. Ademas, p,, representa la densidad de masa, p representa la
presion térmica, g representa la gravedad, y Y es la relacion de calores especificos. En este caso,
considerando un gas monoatémico, y corresponde a 5/3.

En la ecuaciéon de movimiento, se puede despreciar el término relacionado con el campo
eléctrico, ya que, al considerar velocidades caracteristicas del fluido no relativistas (mucho meno-
res que la velocidad de la luz), los efectos de las corrientes de desplazamiento pueden ser ignora-
dos. Para la ecuacion de energia, se requiere utilizar una relacion constitutiva, como la ecuacion de
estado para un gas ideal. Finalmente, es importante incluir la ecuacién (18)), ya que la condicién de
nulidad de la divergencia del campo magnético garantiza la ausencia de monopolos magnéticos.
Los términos en rojo en las ecuaciones (I6) y representan las adiciones correspondientes en las
ecuaciones de la MHD resistiva debido al término de Hall incluido en la ley de Ohm generalizada

(ec. (9)). El sistema de ecuaciones completo (I4H18)) se conoce como MHD HALL.
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3. MODELO NUMERICO

Las ecuaciones MHD describen la dindmica del plasma, proporcionando informacién de
variables como la densidad de masa, presion, velocidad y campo magnético. Al ser un sistema
de ecuaciones no lineal, métodos numéricos como el método de lineas no son aptos, de manera
que, es necesario implementar métodos mucho més sofisticados, incluyendo uno que garantice
la ausencia de monopolos magnéticos, los cuales violarian la fisica implicada en el sistema. Al
agregar el término de Hall en el sistema de ecuaciones de la MHD, se hace necesario agregar los
flujos asociado a este término y, tener en cuenta los nuevos modos de onda en el sistema para
adaptar el paso de tiempo.
3.1. Métodos numéricos

El sistema de ecuaciones (I4H18) son las ecuaciones MHD resistiva con términos de Hall,
escritas de manera conservativa. Este sistema se puede expresar de una manera mas compacta de
la siguiente forma:

0Q JF, OJF, JF,
W—F dx + dy * dz

V-B=0, (20)

=S, 19)

donde Q es el vector de variables conservativas, Fy, Fy, F, son los vectores de los flujos a

lo largo de la direccidn x, y, z respectivamente y S el vector de fuentes. El vector Q viene dado por
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Q = (P, My, My, M, &,By,B,,B,)", (21)

siendo M = p,,U el vector de cantidad de movimiento. Los vectores de flujo estdn compuestos por

los flujos de la MHD ideal y los flujos relacionados con los términos de Hall, de la siguiente forma:

F =Fipear +Frarr, (22)
pnU’ 0
i B'B; i
pmU Uj—Wj_“p[éj 0
FippaL = ; Flar = ; (23)
i B{(BU) B*Ul,—(B-Uy)B
(e+p)U' === —
U'B;—U;B UjBj—UyB'
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y, finalmente, el vector de fuentes

Pmg

S = . (24)

me~g—V-(u10J><B>

-V xnlJ

Debido a la no linealidad del sistema de ecuaciones anteriormente presentado, por lo gene-
ral se desarrollan discontinuidades en las variables de estado del sistema, como lo son las ondas
de choque, independientemente de que los datos iniciales sean suaves. Por esta razon, los méto-
dos numéricos basados en las diferencias finitas no son aptos para el tratamiento de este tipo de
ecuaciones. Existen diferentes métodos para la resolucion de las ecuaciones MHD. En este trabajo
se resuelven las ecuaciones MHD resistiva numéricamente usando el cédigo MAGNUS (Navarro
et al., 2017) el cual, en particular, usa métodos de alta resolucién para captura de choques (High
Resolution Shock Capturing Methods-HRSC).

Los métodos de alta resolucion para la captura de choques se basan en el método de lineas,

el cual consiste en la discretizacion del sistema de ecuaciones diferenciales parciales, de modo que
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se convierte a un sistema de ecuaciones diferenciales ordinaria en cada punto de la malla numéri-
ca. La parte espacial de este sistema de ecuaciones se discretiza usando del método de volumenes
finitos y para la evolucién temporal se utiliza un método de integracién estdndar como un Runge-
Kutta. Con el fin de obtener evoluciones estables, el paso de tiempo se elige siguiendo la condicion
de Courant?Friedrichs?Levy (Titarev and Toro, |2005; |(Courant et al., |1967), el cual adapta el paso
de tiempo segun las velocidades caracteristicas del sistema. Debido a que el método de volimenes
finitos requiere calcular los flujos numéricos a través de las interceldas de la malla numérica, se
utilizan los resolvedores de Riemann aproximado, como lo es el método HLLE (Einfeldt, [1988;
Harten et al.,|1983)), el cual se basa en la solucion del problema de Riemann. Ademads, existen dife-
rentes algoritmos para reconstruir cualquier dato inicial en un problema de Riemann aproximado,
como lo es el método MINMOD (Roe, 1986} (Godunov, [1959), el cual es un método de segundo
orden que rehace las funciones por medio de lineas rectas.

Finalmente, ya que los errores numéricos usualmente hacen que la divergencia del campo
magnético pueda ser diferente de cero en la evolucion temporal, se han ideado diversas estrategias
numeéricas para controlar este problema. En este caso, en particular, se usa el método de transporte
de flujo restringido (Balsara, 2004; Evans and Hawley, |1988)), para el cual se requiere que inicial-
mente se satisfaga que V - B = 0. Todo lo anterior sin tener en cuenta el vector de flujos de Hall,
F}{ 47+ €1 cual se implenta en el c6digo como se describe a continuacion.

3.1.1. Inclusion del efecto HALL. La inclusion del efecto Hall en las ecuaciones
de la MHD resistiva modifica las ecuaciones de energia (16) e induccién (I7). Como parte de

este trabajo se implementaron estos flujos adicionales en el cdigo. Las ecuaciones se discretizan
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con el método del volimenes finitos. Para ilustrar el método, se considera una malla numérica
con una dimensién espacial y una dimensién temporal X = (#",x;), donde la coordenada temporal
se discretiza como " = nAt y la coordenada espacial como x; = iAx, donde i = 0,1,2,...,N, y

n=20,1,2,...,N; son las celdas en las que se divide el dominio espacio-temporal en cuestién. Ver

figura[6]
tn+2
tn—i—l
n+1/2
Ci. At
tn
s
tn_l
Ti—3/2 Li-1/2 Lit1/2 Tit3/2

Figura 6. Discretizacion de la malla numérica en el esquema de volimenes finitos. En esta figura
se muestra un elemento de volumen del espacio tiempo AV = ArAx en una dimensién espacial.

De modo que, la discretizacién del sistema de ecuaciones (19)), queda escrito de la siguiente

manera:
Qi jwy _ Flivryzin ~Fliciin
dt Ax
F. . —F.

_ (l7f+1/27k) (l7J_ 1/2~k) (25)

Ay

- Az +0k)

donde F7 , F {i.j—l J24)° F fl. jk—1/2) Son los promedios espacio-temporales de los flu-

(i+1/2,j,k)



Analisis del efecto del término de Hall 45

jos en las interfaces de las celdas y Ax, Ay, Az son las resoluciones espaciales en cada una de las
dimensiones del dominio.

El vector F/, como se describi6 en la ecuacién , estd conformado por una parte ideal
F/PEAL  que se calcula usando el método HLLE de alta resolucién para la captura de choques y
una parte con términos de Hall FHPALL Para calcular FAALL e necesario calcular la velocidad
de Hall Ug, como se observa en la ecuacién (23)). Teniendo en cuenta que la velocidad de Hall

es directamente proporcional a la densidad de corriente J, es necesario calcular sus respectivas

componentes:

Jy = 0B, — J;B,,
Jy = 0By — B, (26)
J. = dBy — 0B,
todas divididas por Ug. Para calcular las anteriores derivadas, es necesario implementar un
modulo que calcula las derivadas a lo largo de cada direccion usando un esquema de diferencias
finitas de segundo orden. Asi, en cada punto de la malla las derivadas se aproximan numéricamente
utilizando diferencias finitas centrales en todo el dominio numérico, en excepcion de las fronteras,
en las cuales se utiliza diferencias finitas desbalanceadas hacia adelante o hacia atrés.
En este caso en particular, el médulo se utiliza para calcular las derivadas del campo mag-
nético, por lo cual, se explicara el funcionamiento del mdédulo implementado con esta variable.

Para un esquema de diferencias finitas de segundo orden, la derivada d;B; ; x se puede aproximar
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usando expansiones de series de Taylor truncadas, de la siguiente manera:

2

Ax
Biy1 ji = Biji+ B i+ =B} +A(0°), -
/ Ax? 1 3 7
Bi1jk = Bijx— B+ ——Bij —A(07),

donde A (03) es el error de truncamiento que incluye los términos de orden superior. Res-

tando las dos ecuaciones de (27) se obtiene que

B _ Bii1jk—Bi-1,jk

k= e +A(0%). (28)

Lo anterior constituye una expresion para el operador primera derivada con error de segundo
orden. Cabe resaltar que este esquema de diferencias finitas es central, pues requiere los valores de
la funcién en los puntos (i + 1, j,k) y (i — 1, j,k). Como consecuencia, solo funciona para puntos
que no estan ubicados en las fronteras de la malla. Para estos dltimos se utilizan diferencias finitas
hacia adelante y hacia atrds, las cuales utilizan los valores de la funcién en (i, j,k),(i £ 1,j,k) y

(i+2,j,k). Asi, para los extremos se tiene que

Bii2jx—4Bit1,jx+3B;jk

/ . 2
Bicoh = 2Ax a0y, (29)
B, > ixr—4B;_1 i+ +3B;;
B;:ij’k _ 2,j,k ZA;,J,k 2Jk +A (02) 7

donde, de forma andloga se calcula las derivadas parciales respecto a las otras direcciones.

Una vez hecho calculadas las componentes de la densidad de corriente, es posible calcular las
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componentes de la velocidad de Hall, 1a cual se presenta en la ecuacién (TT)

(Un)ijxe=—Ma)i jx Ux)ijxs (30)

y de forma andloga para las componentes Up,, Uy . Siendo 1y,

1 ml

= — = —— 1
Mi =" e D’ (€2Y

en la cual se tiene el valor de (p); j . y el factor m/e se conoce como el pardmetro de Hall (Smith
et al., 2004), el cual fue tomado como 0.25. Finalmente, se define la velocidad en la intercelda, ya
que ahi es donde se calculan los flujos, de la siguiente manera

(Un);i jx+ (Un)itr jx
(Un)iijpju=——"—5 (32)

donde, también aplica de forma andloga para (U ); ;4124 ¥ (Un); jk+1/2-
3.1.2. Paso de tiempo adaptativo con término de HALL. Debido a la introduc-
cién de nuevos modos de onda en el sistema, el paso de tiempo con la condicion de Courant?Friedrichs?Levy
(Titarev and Toro, 2005; (Courant et al.,|1967)), debe ser modificado. Por lo tanto, para garantizar la

estabilidad del sistema, se utiliza

Ax Ay Az ) | a3

n __
AZ‘H - CCFL X ln.,x + }‘n,y + )Ln,z
Hi,j.k Hi,j.k Hi,j.k
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donde Ccry, es el pardmetro de Courant-Friedrichs-Lewy y A7

es la velocidad de la

onda mds rapida en el tiempo n, que viaja en la direccion p, teniendo en cuenta la velocidad

debido al término de Hall. Para saber qué valor toma esta velocidad, es necesario hacer un anélisis
dimensional, de la siguiente manera:

: 2

B, JoBo B;

20—y — -2
t, n X, n X2’

(34)

donde x, representa una longitud caracteristica dada por la resolucion espacial de la simu-

lacién en cada direccién. En consecuencia, el tiempo caracteristico estd dado por

2
. XO . Xo
= B = T (35)

Xo
siendo el denominador de la dltima fraccién la rapidez del modo asociado con el efecto Hall.
Teniendo en cuenta este término de la ecuacion (35), 1a rapidez de onda mas rapida se describe de

la siguiente manera (Strumik and Stasiewicz, [2017; Toth et al., [2008):

B,
Aoy = U]+ Jeg| + 2222, (36)

donde U es la velocidad del fluido y c¢ la velocidad magnetosonica rdpida. En cada nivel
de tiempo se evalua la rapidez Ay en todos los puntos del dominio y elige la mayor. Con estos

valores, se obtiene el paso de tiempo de la ecuacién (33).



Analisis del efecto del término de Hall 49

3.2. Modelo implementado

En los modelos convencionales de reconexién magnética en erupciones solares, general-
mente se utilizan perfiles de densidad, presion y temperatura ideales, sin considerar la influencia
de la gravedad. En estos casos, el perfil de presion se mantiene constante. Algunos articulos de
investigacion relevantes que han abordado este modelo incluyen referencias como |Yokoyama and
Shibata (2001)); Takasao et al.| (20135)); Takasao and Shibata (2016)). Sin embargo, en este trabajo
de investigacion, se propone un enfoque considerablemente mds realista al tener en cuenta la in-
fluencia de la gravedad en el sistema. Ademads, se incorpora un perfil de temperatura analitico que
se ajusta a los valores de temperatura observacionales en la corona solar, que es la region del Sol
en la que se centra este estudio. La presion y la densidad se determinan mediante la aplicacién de
la ecuacion de equilibrio hidrostético y la ecuacion de estado.

Este estudio se basa en simulaciones numéricas 2.5-dimensionales, lo cual significa que
todas las cantidades fisicas son invariantes translacionalmente a lo largo del eje y. El dominio
numérico correspondiente a x, y, z es [-7.5,7.5]Mm, [-0.1,0.1]Mm, [0,20]Mm respectivamente, con
una malla de 300 puntos en x, 4 puntos en y, 400 puntos en z, la cual corresponde a una resolucién
espacial uniforme de 0.02Mm en las tres direcciones.

El perfil de temperatura se basa en el trabajo de [Tortumi and Yokoyama (2011) y se define

de la siguiente manera:
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T' r_T — Lcor
T(2) = Tph+‘”TPh {tanh (Z “eo >+1} : (37)

Wrer

donde los valores T,, = 6100K, T¢,r = 0.92 x 10K, Zpor = 2.38Mm y wy = 0.18Mm se
utilizan para describir la transicién de temperatura a lo largo de la altura z. En la figura[7]se presenta
este perfil de temperatura, donde se establece que la altura cero (z = 0) corresponde a la parte méds
baja de la fotosfera. Segin el modelo de capas de la atmésfera solar de la NASA, se estima que
la fotosfera tiene un grosor de 0.4Mm, seguida de la cromosfera con un grosor de 1.7Mm, lo
que ubicaria su limite en 2.1Mm. La zona de transicidn tiene un grosor aproximado de 0.1Mm, y
finalmente, la corona, que es la capa mds externa del Sol, comienza aproximadamente a 2.2Mm
sobre la superficie solar.

Ahora, para definir la presion y la densidad de masa en el estado de equilibrio, es necesa-
rio tener en cuenta la ecuacién de equilibrio hidrostatico y la ecuacién de estado para el gas en

equilibrio, las cuales se muestran en las ecuaciones (38) y (39), respectivamente

Vpo—Pmog—Jo x By =0, (38)
2K
po=—2pu0To, (39)
mp

donde Jo =V x B/ y los subindices 0 corresponde a las variables en el estado de equilibrio.
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En este caso, se considera una configuracién de campo magnético libre de fuerza, de modo que
Jo X Bg = 0; ademads, se define la gravedad constante y actuando en —é,, de modo que g = —2.74 x
10~4é,[Mm/s?]. Bajo las anteriores consideraciones, la ecuacién de equilibrio hidrostitica queda

descrita de la siguiente manera

dpo

= - 'm0y 40
iz 8Pmo (40)

en la cual se reemplaza la densidad de masa utilizando la ecuacién de estado

@ = _%@ (41)
dZ 2KB T()’

de modo que al integrar (41)) se obtiene la expresion (@2) que presenta la presién en equilibrio
en términos de la temperatura. Posteriormente, con la ecuacién de estado es posible obtener la

densidad de masa en equilibrio en términos de la presién y la temperatura, como se observa en la

ecuacién #3),

z d7
Po(2) = po (z0) exp [—?—I’;ﬁ I (ZZ,)} , “2)
_ mp po(2)

donde z en este caso es la base de la corona, de modo que po(z9) = 1.29[Pa] es la presion en zg
en el estado de equilibrio.

En la figura[7] se presenta la temperatura, junto con los perfiles de densidad y presion en el
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estado de equilibrio. Se trabaja en el dominio [0, 20]Mm, donde se observa que en la region de
transicion, que es aproximadamente en z = 2.2Mm, se presentan cambios abruptos en las variables

de estado.

e L 106
1102

105

P _PAI:

p kg/m’|

102

1ot F10~"

107 Lo
0 5 10 15 20

z [Mm]

Figura 7. Modelo de temperatura analitico (curva azul), presién (curva roja) y densidad (curva
verde) en estado de equilibrio, en escala logaritmica.

A tiempo inicial, las componentes de la velocidad se establecen en cero. Por otro lado, el
campo magnético inicial se basa en el estudio de [Shibata et al. (2023) y se define como un campo
libre de fuerzas. Este campo magnético inicial corresponde a la hoja de corriente de Harris, el cual
es un tipo especifico de configuracién de campo magnético que se utiliza cominmente en el estudio
de la reconexion magnética. Fue propuesto por E. G. Harris en 1962 como una solucioén simpli-

ficada de las ecuaciones de la MHD para describir un estado de equilibrio antes de la reconexién
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magnética. Este campo magnético se describe de la siguiente manera:

Bx(x,y,z) = 07 (44)
By(x,y,z) = B/cosh(x/A), (45)
Bz(x,y,z) - —Btanh(x/k), (46)

donde A = 0.5Mm es el ancho de la hoja de corriente inicial y B es la magnitud del campo magné-
tico y se toma como 0.01 teslas, valor que se toma de la tabla [2] para las microerupciones. Ahora,

para inducir la reconexion magnética, se adopta una resistividad espacialmente localizada en forma

de

2
9} 2
x4 (z—hyp) > | 47

Wn

N(x,y,z) = Noexp | — <

con wy = IMm, hy = 10Mmy 1o = 0.0057, |} La geometria del campo magnético en la condicion

inicial se muestran en la Figura 8] donde las lineas representan la magnitud del campo magnético.

2 Elvalor de M4, asi como las otras variables de normalizacién, se encuentra en el Anexo A.
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Figura 8. Campo magnético transversal inicial representado en el plano xz, con las lineas indicando
la magnitud del campo magnético.

Ahora, las condiciones de frontera impuestas fueron las siguientes: Para la parte izquierda
y derecha del dominio numérico se imponen condiciones de frontera fijas, es decir, la evolucién
temporal de las variables en estos puntos es nula, y se mantienen las condiciones iniciales para

dichas fronteras, de modo que

a(l,j,z) = ap(l,,2),
(0, j,2) = 0(0, j,2),
(43)
a(Nx—1,j,2) = ap(Nx—1,,2),

(X(NX,j,Z) = ap(Nx7j7Z)7
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siendo o una variable arbitraria y o, es dicha variable en el estado inicial. j, k recorren todos los
puntos de la malla en los ejes y, z respectivamente y Ny es el ultimo punto de la malla en el eje x.
Por otro lado, para las caras frontal y trasera se aplican condiciones de flujo saliente, las
cuales en cada paso de tiempo toman el valor de las variables en el punto inmediatamente anterior
a la frontera y se lo asignan al de la frontera correspondiente. Esta condicion evita que el flujo que

ha salido del dominio numérico regrese y contamine de errores numéricos la evolucion

a(il,z) = a(i,2,z),
o(i,0,z) = a(l,1,z),
(49)
a(i,Ny—1,z) = a(1,Ny —2,z),

o(i,Ny,z) = a(1,Ny—1,z7),

donde i, k recorren todos los puntos de la malla en los ejes x, z respectivamente y N, es el ultimo
punto de la malla en el eje y.

Finalmente, para la parte inferior del dominio se imponen condiciones de frontera fijas y,
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para la parte superior condiciones de flujo saliente, de modo que

a(i,j, 1) =oa,(i,j,1),
a(i, j,0) = a,(i, j,0),
(50)
a(i,j,Nz—1) = a(i,j,Nz—2),

o(Nx, j,Nz) = (i, j,Nz— 1),

en el cual i, j recorren todos los puntos de la malla en los ejes x, y respectivamente y N, es el tltimo

punto de la malla en el eje z.
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4. RESULTADOS Y DISCUSION
4.1. Morfologia

Con el objetivo de realizar una revision morfolégica de la hoja de corriente, se muestra la
evolucion temporal del campo magnético para un caso en particular: sin considerar el término de
Hall en el sistema. En la Figura[9] se tiene la evolucion del campo magnético transversal en diferen-
tes instantes de tiempo (t = 13[s], 30[s], 45[s], 62[s], 78[s] y 98[s]). Durante la transicion de la fase
previa a la erupcion en t=0[s] a la fase impulsiva, se destaca la presencia de una perturbacion en la
hoja de corriente debido a la reconexién magnética, esta perturbacion se hace evidente en t=13[s].
Debido a la resistividad localizada, el punto z=10[Mm] en la ldmina de corriente evoluciona hacia
un punto X, tal como se observa a los 30 segundos.

Posteriormente, a los 45 segundos, se puede apreciar una estructura similar al modelo es-
tdndar de una erupcion solar, tal como se muestra en el esquema de la Figura[3] En esta estructura,
las lineas de campo inicialmente extendidas se reconectan en el punto X, debido al flujo entran-
te perpendicular a la hoja de corriente. Las lineas de campo reconectadas, junto con el plasma
congelado, son expulsadas como chorros ascendentes y descendentes desde este punto X debido
a la fuerza de tensién magnética. El campo magnético reconectado que desciende desde el punto
X forma un bucle cerrado que estd bien anclado en sus puntos de pie en la fotosfera. En la parte
superior de este bucle, el chorro de reconexién colisiona con el plasma del bucle. A raiz de ese
esto, se forma un choque MHD de modo rédpido, y el plasma del chorro se comprime detrds de

este choque (Yokoyama and Shibata, |1998). La mancha en la parte superior de los bucles en los
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tiempos t=62[s], 78[s] y 98[s] es producto de este efecto.

Ademads, es notorio que el sistema de bucles aumenta con el tiempo, esto es debido a que
la fuerza de tension de las lineas de campo reconectadas acelera el plasma fuera del punto de
disipacion. En respuesta a este flujo de salida, el plasma ambiente es atraido. El plasma entrante
arrastra las lineas de campo magnético ambiente hacia el punto de disipacion. Estas lineas de
campo contindan el ciclo de reconexién y producen un crecimiento en el bucle. Una de las pruebas
que apoya este modelo es la observacion de un bucle de una erupcion de rayos X blandos con forma
de cuspide (Tsuneta et al., [1992). Se cree que la punta de la ctspide es el remanente del pliegue de
las lineas de campo reconectadas. Este bucle de erupcién en forma de cispide aumenta su altura y
la distancia entre los puntos de pie, como consecuencia del amontonamiento de las lineas de campo
magnético (Forbes and Priest, |[1987; Hiei et al., 1993)). La observacion de la erupcion realizada por
Masuda et al.|(1994) demuestra la existencia de una fuente de rayos X duros por encima del bucle
de rayos X blandos. Esta fuente sugiere que algin proceso de alta energia, como la aceleracion de

electrones asociada a la reconexion, estd ocurriendo por encima del bucle de rayos X blandos.
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Figura 9. Campo magnético transversal By, en T para el caso en el que no se tiene en cuenta
la influencia del término de Hall, en diferentes instantes de tiempo: t = 13s,30s,45s,62s,78s y
98s, respectivamente. En esta gréifica se puede observar la estructura del modelo estindar de una
erupcion solar.

Por otro lado, el flujo ascendente forma una isla magnética o plasmoide que se desplaza a
través de la corona solar. Dependiendo de si este plasmoide es expulsado hacia el espacio interpla-
netario, podria generar una eyeccion de masa coronal (EMC). Se han observado EMC asociadas
a erupciones (Shibata et al., [1995; [Shibata, |1996), las cuales son el resultado del flujo de salida
del punto de reconexion. Pero, a pesar de que estdn fuertemente relacionadas, las EMC no son

necesariamente el propio flujo de reconexion de las erupciones solares.
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Ahora, con el fin de comparar la morfologia entre los casos sin y con término de Hall, se
presenta la Figura[I0] en la cual se muestra la densidad de corriente en las dos primeras filas (sin
Hall y con Hall, respectivamente), y la temperatura en las dos ultimas filas (también sin Hall y
con Hall). Por otro lado, en la Figura[IT] se presentan la componente x de la velocidad, U,, en las
dos primeras filas (sin Hall y con Hall, respectivamente), y la componente z de la velocidad, U, en
las dos dltimas filas (también sin Hall y con Hall). Ambas gréficas se centran en tres instantes de
tiempo: t=22[s], 36[s], 45[s].

En la Figura [I0] se puede observar en detalle la morfologia de la hoja de corriente a través
de la densidad de corriente. En el escenario donde no se considera el efecto Hall (primera fila), se
aprecia una simetria completa en el sistema. Sin embargo, al introducir el término de Hall (segunda
fila), se observa una asimetria discernible. Esta asimetria se debe a que el efecto Hall provoca
la aparicién de un campo eléctrico en el plano donde ocurre la reconexion magnética, entonces
la densidad de corriente, J, ya no estd alineada con el campo eléctrico, E. Este acoplamiento
incompleto produce corrientes adicionales que afectan el movimiento del plasma, y por lo tanto, la
simetria en la estructura de la hoja de corriente. Ademds, también se puede observar que la region
de difusion para el caso sin efecto Hall es més grande que en el caso considerando el efecto.

En la distribucién de la temperatura mostrada en las dltimas dos filas de la Figura [T0} se
observa que el punto X es la zona mas caliente. La temperatura en el punto X y sus alrededores
aumenta con el tiempo para los dos casos presentados. En el caso sin Hall, se alcanzan temperaturas
de 8.5[MK] en el punto X a los 45[s], mientras que las zonas superior e inferior a este punto tienen

una temperatura de aproximadamente S[MK] en ese mismo instante. Por otro lado, considerando
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el efecto Hall, a los 45[s], la temperatura en el punto X es de 6.5[MK] y alrededor de 4[MK] en
las cercanias. Se observa que, aunque la temperatura en el caso con Hall es menor en ese instante,
el dominio de temperatura de 4[MK] alrededor del punto X es mas amplio que en el caso sin Hall.
Esto significa que cuando el sistema con Hall alcance la temperatura de 8.5[MK] en el punto X,
las zonas cercanas tendran una temperatura mayor que en el caso sin Hall y, ademas, abarcard un
dominio mucho mds grande.

En relacion a los perfiles de velocidad que se muestran en la Figura[T1] se puede observar
que existe un flujo que se desplaza hacia la hoja de corriente, presentando velocidades positivas
a la derecha y velocidades negativas a la izquierda, en concordancia con la configuracién inicial
del campo magnético. Ademads, se puede notar que las contribuciones positivas y negativas en las
partes inferior y superior de la estructura se invierten. Esto se debe a que estas contribuciones
corresponden a ondas Alfvénicas que surgen después de que el flujo descendente y ascendente

tocan el limite de los bucles y se reflejan (Birn and Priest, 2007).



Analisis del efecto del término de Hall 62
20 t=22 [s
x 1072 » 1072
1.8 3.0
15
= 1.2
g L5
=3
= 10
0.6
0.0
5 0.0
20
x 1072 - 1072
1.8 4
15
15
= 1.2 :
E
~ 10
0.6 : 0.0
5
0.0 :
20
x10° %108
15 75
3.0
§ 5.0
~10
15
: 25
5
20
x 10°¢ x 100
6
15
3.0
=) 4
=
< 10

(&3]

Mm

Figura 10. Densidad de corriente J, en A/ m?

Mm

, sin y con término de hall (primera y segunda fila,

respectivamente). Temperatura 7 en K, sin y con término de hall (tercera y cuarta fila, respecti-
vamente). Lo anterior para los tiempos ¢ = 22s (primera columna), ¢ = 36s (segunda columna) y
t = 455 (tercera columna).
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Figura 11. Velocidad de entrada U, en m/s, sin y con término de hall (primera y segunda fila,
respectivamente). Velocidad de salida U, en m/s sin y con término de hall (tercera y cuarta fi-
la, respectivamente). Lo anterior para los tiempos ¢ = 22s (primera columna), t = 36s (segunda
columna) y t = 45s (tercera columna).
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Cuantitativamente, tanto las velocidades de los flujos en la direccién x como las velocidades
de los flujos en la direccion z aumentan con el tiempo. A los 45 segundos, la velocidad del flujo de
entrada alcanza los 50 [km/s] en el caso sin Hall, mientras que, al considerar el efecto Hall, llega a
80 [km /s] en ese mismo instante. Por otro lado, la velocidad del flujo de salida es aproximadamente
de 400 [km/s] en ese tiempo tanto en el caso con Hall como en el caso sin Hall. Estas velocidades
de los flujos de salida se encuentran dentro del rango de 50-400 [km/s], que ha sido reportado
por Shibata et al.| (1995) y Shibata and Magara (2011), para las velocidades caracteristicas de
plasmoides asociados a microerupciones y erupciones impulsivas.

4.2. Flujo reconectado

Una de las principales propiedades que caracterizan a las erupciones solares es la cantidad
de flujo magnético que se reconecta, el cual se estudia a través de la tasa de reconexion adimensio-
nal. La tasa de reconexion es una de las cantidades mds importantes en la fisica de la reconexion
magnética. Aunque el flujo reconectado no puede medirse directamente a partir de las observacio-
nes de la corona, el modelo estdndar implica una relacién cuantitativa entre el flujo de reconexién
en la corona y el flujo magnético barrido por los bucles de la erupcion (Kazachenko et al., |2017)).

El flujo de reconexién por unidad de tiempo d®/dr esté definido por

o 2 2
o= / BedS. =~ / B,dS,, (51)

el cual estd definido por la integracién del campo magnético coronal de entrada, B., sobre

el area de reconexion, dS.. En el lado derecho, B, es la componente normal del campo magnético
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en los bucles que son los puntos de pie de las lineas de campo magnético recién reconectadas en la
corona. Mientras que las medidas directas de B, y dS. en la corona no son factibles actualmente,
B, y dS, son relativamente sencillas de obtener a partir de magnetogramas fotosféricos y observa-
ciones de bucles de erupciones en la atmdsfera baja. Sumando el flujo normal total barrido por el

area del bucle d5S,, se obtiene

@ = / B.dS, = / B,dS,. (52)

de manera observacional es una medida indirecta, pero bien definida, de la cantidad de flujo mag-
nético procesado por reconexion en la corona durante la erupcion. En la implementacién compu-
tacional del modelo, se utiliza la expresion del campo magnético de entrada By sobre la hoja de

corriente que estd en el plano yz. Por lo tanto, el flujo reconectado se calcula como:

N./2
® = (Vimax — Yomin) /0 By(N./2,Ny/2,2)dz, (53)

teniendo en cuenta que y es invariante translacionalmente. Por otro lado, también se calcula la
tasa de reconexion tal como se define en la ecuacion (12)). Aunque resulta imposible determinar la
ubicacién y el volumen exacto de toda la region de difusion en cada paso de tiempo, se mantiene
constante el ancho inicial de la hoja de corriente en el centro del dominio. Esto se aprecia en la
densidad de corriente Jy presentada en la figura[T0]

Por lo tanto, la entrada de la regiéon de difusion se puede considerar como un punto del
dominio con coordenadas (Ny;,Ny/2,N;/2), donde Ny; estd determinado por el ancho inicial de la

hoja de corriente. Teniendo en cuenta el punto a la regién de entrada, la tasa de reconexion My se
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calcula como

My =

U (NXI,Ny/z,Nz/z)

con v4 = B/\/Hop y el punto N,; definido como

donde el valor de x,. es de 0.5.

dx

Xc¢ — Xmin )
)

- VA (in,Ny/z,NZ/Z)’
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Figura 12. Tasa de reconexion vs tiempo en segundos (izquierda). Flujo reconectado en weber
vs tiempo en segundos (derecha). Se presenta el caso sin Hall (linea azul) y el caso en el que la
influencia de este término se tuvo en cuenta (linea naraja). El maximo de reconexion para el caso

sin hall es de 0.089 y con hall es de 0.119

En la figura [I2] se muestra la tasa de reconexién y el flujo reconectado en funcién del

tiempo, utilizando las ecuaciones (54) y (53), respectivamente. En ambas grificas, el caso sin Hall

se representa con la linea azul y el caso con Hall con la linea amarilla. En la imagen de la derecha,
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se observa que al considerar el término de Hall, el flujo reconectado aumenta mas radpidamente que
en el caso sin Hall, a partir de aproximadamente t = 20s. A los t = 38s, se puede apreciar que el
flujo reconectado es aproximadamente un 15 % mayor con Hall que en el caso sin Hall. Por otro
lado, en la imagen de la izquierda se puede observar que la méxima tasa de reconexidn para el caso
sin Hall es de 0.089. En cambio, para el caso con Hall, este valor es de 0.119. Esto indica que, al
considerar el efecto Hall, la tasa de reconexién méxima es aproximadamente un 37 % mayor que
sin tenerlo en cuenta.

En el contexto de las erupciones solares, las observaciones han proporcionado tasas norma-
lizadas de reconexién magnética en un rango de 0.001 a 0.2 (Ohyama and Shibatal |1998;; Yokoya-
ma and Shibata, 2001} Isobe et al., 2002; [Q1u et al., [2002; [Fletcher et al., [2004; [Lin et al., 2005}
[sobe et al.,|2005), aunque es importante tener en cuenta las grandes incertidumbres asociadas a la
medicién de los campos magnéticos para realizar esta normalizacién (Cassak et al., [2017). Pero,
las simulaciones numéricas en una amplia gama de entornos con plasmas debilmente colisionales
indican que la tasa de reconexién magnética se sitda alrededor de 0.1 (Cassak and Shay, [2012).
Este resultado se respalda por ejemplo, con los resultados del desafio de reconexion magnética del

proyecto GEM (Geospace Environment Modeling), proyecto en el cual se estudia la reconexion
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magnética 2D en la magnetocola terrestre utilizando codigos PIC (Particle-in-Cellﬂ hfbridoﬂ,
MHD Hall y MHD (con una resistividad uniforme de n = 0.005) (Hesse et al., 2001}; Kuznetsova
et al., 2001; Ma and Bhattacharjeel, 2001} Otto, 2001; [Pritchett, 2001)). En este proyecto se obtuvo
que las tasas de reconexion para todos los casos, en excepciéon de MHD con resistividad uniforme,
daban valores cercanos a 0.1. Esto ha llevado a la idea de que la reconexion de baja colisién exhi-
be una “tasa universal” (Shay et al., [1999). En la Figura [I2] se observa que este valor de tasa de
reconexion se obtiene al tener en cuenta el término de Hall, lo cual nos lleva a concluir que, este
término no da lugar por si mismo a la reconexion, pero puede amplificar la tasa de reconexion en
presencia de una resistividad finita.
4.3. Energia transferida

No cabe duda de que la energia liberada en las erupciones solares procede de la energia
magnética almacenada en la corona solar y que la reconexién magnética es el proceso fisico que
permite esta liberacion y su conversion en energia cinética y energia interna. Pero los detalles de
esta transferencia de energia siguen siendo muy poco conocidos. Por lo tanto, se hace necesario
analizar las propiedades de transferencia de energia asociadas al proceso de reconexion magnética.

Con el fin de estudiar la energia transferida en este proceso, se analizan los flujos en la

Las simulaciones PIC se utilizan para modelar el comportamiento cinético del plasma, no como un fluido sino
como una coleccién de particulas que interactian y exhiben un comportamiento colectivo. En general, estos codi-
gos resuelven las ecuaciones de Maxwell junto con ecuaciones para el movimiento de macroparticulas, las cuales
representan numerosas particulas del plasma que se mueven en conjunto a una misma velocidad.

Los modelos hibridos utilizan la aproximacién cinética de los cédigos PIC junto con la de fluido de la MHD. Por
ejemplo, tratan los electrones como fluido y los iones cinéticamente.
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ecuacioén de energia (la cual se presenta en la ec. (16)). En primer lugar, se expande el término

(e + pr)U, obteniendo as{

_p pU* B B?
(e+pT)U_y_1U+ 5 U+2uoU+pU+2uoU’
U’ B
(e+pr)U= %UJF pTU-l— U (56)

en la cual se identifican los siguientes flujos de energia: el flujo de entalpia, H, que describe

el transporte convectivo de energia térmica

H= "y, (57)

el flujo de energia cinética, K,

2
K= %U, (58)

y el término B? /U asociado al transporte de energia electromagnética, el cual junto a los otros
flujos de campo magnético del lado izquierdo de la ecuacién (16)), conforman el vector de Poyinting

incluyendo el término de Hall. El vector de Poyinting, S, se define como

E xB
§=-—"2 (59)
Ho

donde el campo eléctrico E se define segtin la ley de Ohm generalizada descrita en la ecuacion (8)),
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obteniendo la siguiente expresion

1
S:u—(—(UxB)xB+anB+nH(JxB)><B), (60)
0

término que coincide con los términos de flujo asociados a los campos magnéticos de la ecuacion
(T6).

La Figura [[3] muestra, de izquierda a derecha, las componentes del vector de Poynting
Sy y S, asi como la componente del flujo de energia cinética en z, K. Estas representaciones
corresponden tanto al caso sin Hall (fila superior) como al caso con Hall (fila inferior) en un
tiempo de 38[s]. Es importante destacar que la morfologia observada es similar a la presentada en
la Figura[TT] la cual muestra las velocidades en el sistema. Cabe mencionar que el flujo de entalpfa,
H_, presenta una morfologia muy similar a la de K, por lo que no se incluye en el grafico. Ademas,
se observa que tanto el flujo de energia cinética como el flujo de entalpia solo son significativos en
las proximidades del punto de reconexion.

Con el fin de analizar la evolucién temporal de los flujos de energia en una regién donde
todos realicen aportes significativos, se integran los términos especificados en las ecuaciones (57),
(58) y (60) en una caja numérica de x [-3,3], y [-0.1,0.1] y z [8,15], la cual se enmarca con rec-
tdngulos rojos en las gréficas de la figura [I3] La evolucién temporal de los flujos de energia en
el dominio anteriormente mencionado se muestra en la Figura donde se presentan los flujos
Sy, Hy, y K, en la columna izquierda y los flujos S;, H;, y K, en la columna derecha, con respecto

al tiempo. Para las anteriores graficas se presenta el caso sin Hall en azul y el caso con Hall en
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amarillo. Las unidades de los flujos de energia son erg/s.

En la Figura se puede observar que en t=0[s], todos los flujos de energia son igual
a cero. En la columna izquierda se muestra la componente x de los flujos de energia. Cuando
se considera el efecto Hall, en la componente x del fluyjo de Poynting se observan fluctuaciones
marcadas, representadas por valles y picos. Estas fluctuaciones indican que al sumar los flujos en
la caja numérica especificada en la Figura[I3] predominan los flujos negativos para los valles y los
flujos positivos para los picos. Por otro lado, en el caso sin Hall, no se observan estas fluctuaciones,
esto se debe a que el sistema es simétrico y los flujos se cancelan. Asimismo, en el flujo de entalpia
y el flujo de energia cinética también se aprecian valles y picos para el caso con Hall, aunque no tan
pronunciados como en el vector de Poyinting. Para el caso sin Hall los flujos de entalpia y energia
cinética son muy pequefios, tal como se presenta en el estudio de energia transferida de Birn and

Priest (2007)).
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Figura 13. De izquierda a derecha: componentes del vector de Poynting S, y S;, y la componente
del flujo de energia cinética en z, K,. Lo anterior para el caso sin hall (fila superior) y para el caso
con hall (fila inferior), en un tiempo de 38[s]. Las unidades son erg/(m?s).
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Figura 14. Evolucién temporal de los flujos de energia entrantes Sy, Hy, y K, en la columna iz-
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erg/s.
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Hasta aproximadamente los 35 segundos, las componentes x de los flujos de energia se
mantienen en un mismo orden de magnitud para los dos casos. Posteriormente se presenta un
aumento abrupto en los flujos de energia para el caso con Hall. Con el fin de hacer un anélisis
cuantitativo se presentan los valores de los flujos en el tiempo de mayor tasa de reconexion: t=38[s].
En este instante de tiempo, el flujo de energfa cinética entrante es 4x 10?2 [erg/s], dos 6rdenes de
magnitud menor que para el caso con hall. El flujo de entalpia entrante, en cambio, es de 3 x 104
[erg/s], aproximadamente un orden de magnitud menor que para el caso con Hall. Por otro lado, si
bien el flujo de Poyinting es mayor, es de 0.5x 10% [erg/s] para el caso sin hall, en comparacién a
2% 10% [erg/s] para el caso con Hall. Esto implica que, al igual que en el andlisis de las velocidades,
el término de Hall tiene un impacto significativo en la componente x. En conclusién, el término
de Hall juega un papel fundamental en el estudio de los flujos entrantes a las hojas de corriente
durante la reconexién magnética en las erupciones solares.

En relacién a la componente z de los flujos presentados en la columna derecha, los flujos de
Hall no experimentan cambios abruptos como en las componentes x. Sin embargo, se observa un
aumento en comparacion con los flujos sin Hall. Por ejemplo, en ¢ = 38s, se puede notar que con
el término de Hall, el vector de Poynting es un 9 % mayor, el flujo de entalpia es un 7 % mayor y
el flujo de energia cinética es un 15 % mayor. Es importante destacar que estos flujos de energia
saliente est4n en el orden de 10 [erg/s], lo cual es consistente con los datos de energfa reportados

en | Yokoyama and Shibatal (2001)) y |[Shibata and Magaral (2011) para las microerupciones.
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5. CONCLUSIONES

Se llevaron a cabo simulaciones numéricas de la reconexién magnética en una erupcion so-
lar, en particular, teniendo en cuenta las escalas caracteristicas y cantidades fSicas correspondientes
a una microerupcion. Se considerd un entorno considerablemente mas realista que el abordado en
la mayoria de los articulos relacionados con esta drea de investigacion, ya que se tuvo en cuenta la
influencia de la gravedad en el sistema. La influencia de la gravedad en el sistema agregd un nivel
adicional de complejidad al estudio, particularmente en las condiciones de frontera. Ademas, se
logré trabajar con valores de campos magnéticos de 0.01 teslas, que corresponden con las medi-
das observacionales, pero al ser tan grandes representaron un desafio computacional significativo.
Asimismo, se incorporaron los flujos de Hall en el coédigo MAGNUS mediante el uso de diferen-
cias finitas centrales; en excepcion de las fronteras, en las cuales se utiliz6 diferencias finitas hacia
adelante y hacia atrds. Ademas, se adapto el paso de tiempo para tener en cuenta los nuevos modos
de onda generados por el término de Hall.

En particular, se encontré que al tener en cuenta el término de Hall, se produce un campo
eléctrico de Hall que es perpendicular tanto a la densidad de corriente como al campo magnético.
Al no estar alineada la densidad de corriente con el campo eléctrico, se producen corrientes adi-
cionales que afectan la simetria en la estructura de la hoja de corriente. Caso contrario cuando no
se tiene en cuenta el término de Hall, donde el sistema es totalmente simétrico. Este cambio mor-
folégico tambiien afecta el tamano de la region de difusion, que se alarga més en el caso sin Hall.

En particular, en el andlisis de las velocidades de entrada y salida del punto X de reconexion, se
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observa un aumento significativo en las velocidades de entrada, lo que da a entender que la mayor
contribucion del término de Hall se da en la direccion x.

Por otro lado, la méxima tasa de reconexién magnética aumenté de manera considerable
para el caso con Hall, siendo aproximadamente un 37 % mads grande que en el caso sin Hall. Al
considerar la influencia del término Hall, se obtuvo una tasa de reconexion de 0.12, que parece ser
un valor universal para las tasas de reconexién magnética adimensionales en plasmas poco colisio-
nales. Comprender los fendmenos que subyacen a esta tasa caracteristica es de suma importancia,
ya que la velocidad de reconexidn esta estrechamente relacionada con la eficacia de la aceleracion
y el calentamiento de particulas durante el proceso de reconexion. Este aspecto reviste gran rele-
vancia para la identificacifi de la reconexién y el estudio de sus efectos a distancia, especialmente
en entornos astrofisicos donde resulta impracticable medir directamente los campos magnéticos.

En el andlisis de la transferencia de energia en el proceso de reconexion magnética, se ob-
serva un aumento abrupto en la componente x de los flujos de energia a partir de aproximadamente
35 segundos cuando se considera el efecto Hall. Ademds, se puede apreciar que los flujos de salida
alcanzan valores del orden de 10%°[erg/s], lo cual concuerda con los flujos de energfa reportados
en las microerupciones. Estos hallazgos, junto con el andlisis de las velocidades, permiten concluir
que el término de Hall tiene una gran influencia en los flujos de entrada, aumentando tanto su ve-
locidad como los flujos de energia asociados. Por otro lado, las caracteristicas de las velocidades y
las energias de los flujos ascendentes son consistentes con los reportes para las microerupciones.

A partir de este trabajo de investigacion, se ha redactado un articulo con los resultados obte-

nidos y se esté llevando a cabo la codireccion de un estudiante de pregrado cuyo enfoque se centra
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en el estudio de las trazas de ionizacién y recombinacion asociadas a las erupciones solares en la
cromosfera. Ademads, se estd expandiendo este estudio a un entorno tridimensional para investi-
gar con mayor precision los cambios en la morfologia de la hoja de corriente, asi como el flujo
reconectado y transferido en el sistema. Como proyeccién futura, se tiene la intenciéon de abordar
erupciones solares mds energéticas, como las erupciones impulsivas o incluso las eyecciones de

masa coronal en un entorno 3D.
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APENDICES
Apéndice A. Analisis dimensional

Dado que todos los términos adicionales de una ecuacion tienen las mismas unidades, es
posible hacer que cualquier ecuacién sea adimensional al dividir cada término por un conjunto
de constantes y/o variables cuyo producto tenga las mismas unidades. En el contexto del cédigo
MAGNUS, este enfoque se aplica a las ecuaciones evolutivas, lo que resulta en magnitudes adi-
mensionales que describen la evolucién del sistema. Estas magnitudes adimensionales se pueden
escalar posteriormente utilizando cantidades que si tienen dimensiones y dependen del sistema
fisico que se estd simulando.

En particular, para el modelo implementado en este trabajo de investigacion, se utilizan las
unidades de normalizacidn que se presenta en la tabla (3| Las formulas para esta normalizacion se
tomaron de Navarro et al.| (2017), a excepcion de 1ng,, que es el coeficiente de Hall.

Pararealizar un andlisis dimensional del coeficiente 1y, se parte de la ecuacion de induccién
(ecuacioén[17)), donde se examinan las unidades de los dos primeros términos del lado derecho y el
término resistivo del lado izquierdo. Utilizando las unidades de normalizacion proporcionadas en

la tabla[3] se lleva a cabo este andlisis, obteniendo:
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Cantidad Unidad Valor
Longitud L, 10°m
Densidad Pa 10~ ?kg/m?
Velocidad U 10% m/s
Tiempo ta=1L,/Uy, Is
Presion Pa = PaU? 1 Pa
Campo magnético B, = Uy/HoPa 11G
Gravedad ga=Ly/t> 105 m/s?
Resistividad Na = LatioU,  1.3x10° Qm

Coeficiente Hall Ny, = Ly\/to/pa 10° m3/C

Tabla 3
Unidades de normalizacion para el modelo implementado.

JB . Baa_B . ”a\/.uopaa_B o u(%\/ Mopaa_B

Ot 1, ot lgfug Ot l., o’
aBa 3 a
V- (uB — Bu) = “CV . (ub — Bu) = “av HoPa Vl“(’pv-(uB—Bu),
la a a a 2 a
v i MaBapg o Uatallo) (Mav/BoPa) o o tar/FoPa o o
lczlnuo lazﬂo la

Con la inclusién del término de Hall en el c6digo, se hace nesario determinar expresiones
para 1ng,. Por lo tanto, se hace el andlisis dimensional del tercer término de la ecuacion|1'/} las cual

contiene la informacion del término de hall. Haciendo un anélisis similar al de los otros términos,
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se obtiene:

B
V. (UHB —BUH) = qua aV- (uHB—BUH), (61)
a
donde uy = —ngjy
B
= “VxB

a

la expresion [61] se reescribe como

. rlHaBg
V. (uHB — BUH) = 12[.10 V- (uHB — BUH) ,

a

2
Hal
— n"—zapav -(uyB —Buy).
la
Como el anterior término debe tener las dimensiones de los otros términos de la ecuacion

de induccion, se debe satisfacer las siguientes igualdades

NHaltgPa _ tt/HoPa
2z

obteniendo asi, que el coeficiente de Hall, se puede dimensionalizar de la siguiente manera,

la cual fue utilizada en el codigo:

NHa = lay | —- (62)

PIE
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