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Resumen

En esta tesis se presentan simulaciones numéricas de estructuras de plasma que
se asemejan a las que se forman en la etapa post-fulguracion solar. En particular
se estudia la morfologia y dindmica de las estructuras post-fulguraciéon en el marco
de las simulaciones numéricas magnetohidrodindmicas (MHD) 2D usando el codi-
go PLUTO. Especificamente, se estudiaron cuatro casos correspondientes a distintas
localizaciones de la resistividad magnética en la atmosfera solar. Como resultados
principales, se simular diferentes estructuras de plasma que dependen de la ubicaciéon
de la resistividad magnética. En todos los casos, se obtuvieron estructuras de plasma
con morfologia y comportamiento similares a los del modelo estandar de fulguraciones
solares. En particular, cuando la resistividad se localiza a nivel de la corona alta, se
observa el desarrollo de una inestabilidad de Rayleigh-Taylor que puede estar relacio-
nada con la dindmica compleja que se genera en el proceso de la formaciéon y evolucion

de las fulguraciones solares.

Palabras clave: Solares, magnética,estructuras, corona baja y corona alta.
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Abstract

In this thesis, we perform numerical simulations of plasma structures that resemble
those formed in the post-solar flare stage. In particular, we study the morphology
and dynamics of post-flare structures in the framework of 2D magnetohydrodynamic
(MHD) numerical simulations using the PLUTO code. Specifically, we define four
study cases corresponding to different locations of magnetic resistivity in the solar
atmosphere. In all cases, the morphology of the plasma structure is similar to the
standard MHD model of solar flares. In addition, the morphology of the flare-like
system depends on the magnetic resistivity site. One of the main results is that
when we locate the resistivity at the level of the high corona, we can observe the
development of Rayleigh-Taylor instability, which may be related to the complex

dynamics generated in the formation process and evolution of solar flares.
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Capitulo 1

Introduccion

El Sol es un objeto astronémico tan presente en nuestra vida cotidiana que a veces
olvidamos la importancia que este representa para la humanidad. Desde tiempos
pasados la humanidad reconocié su importancia, ya que muchas de las culturas lo
estudiaban, por ejemplo, muchas culturas hicieron todo lo posible por estudiar su
movimiento o simplemente para muchas de la culturas antiguas el Sol era un Dios.
Pero la era moderna de la ciencia solar fue cuando cientificos como Kepler, Galileo
y Copernico pudieron establecer que el Sol era el centro del Sistema Solar, y no la
Tierra como se pensaba. La luz del Sol es la fuente de la vida, pero esta misma es
el principal obstéculo para poder observarlo, aunque en estos tiempos modernos ya
tenemos muchos instrumentos que hacen posible su estudio, como, el estudio de la
luz solar y el campo magnético mediante observatorios que orbitan en el espacio.
También se ha podido encontrar que el Sol interactia con la Tierra mediante el
viento solar y las eyecciones de masa coronal (EMC) que son expulsadas por el Sol
hacia el medio interplanetario. Las EMC son nubes gigantes de gas ionizado caliente
conocido como plasma, el cual se interpreta como un medio eléctricamente neutro de
particulas positivas y negativas "libres". Las EMC impactan a menudo a los satélites
que orbitan la Tierra, incluso afectando las redes eléctricas de los suministros de
energfa, que podrian dejar a millones de personas sin energia eléctrica. El Sol se
formo hace unos 6.5 mil millones de anos de una enorme nube interestelar de gas frio.

Este es tan masivo que contiene practicamente toda la masa del sistema solar y es mas
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de 333000 veces mas masivo que nuestro planeta Tierra, asi que se necesitarian unas
1300000 Tierras para poder llenarlo. La distancia que nos separa del Sol equivale a
un poco més de ocho minutos luz, esto significa que la luz (que viaja a una velocidad
aproximada de 300000 km/s) se tarda un poco més de ocho minutos en recorrer la
distancia que hay entre la Tierra y el Sol. Esta distancia también conocida como
unidad astronémica (UA), es de 150 millones de kilometros.

En el Sol pueden ocurrir muchos fenémenos, los cuales varian segin la distancia
a su centro. El modelo estandar supone que el interior esta dividido en tres regiones,
llamadas, el nicleo, la zona radiante y la zona de convecciéon. El ntucleo es la region
central mas interna del Sol que abarca el 20 % del radio solar, su temperatura es de
aproximadamente 15 millones de grados Kelvin. Aqui es donde se llevan a cabo las
reacciones de fusion nuclear, es decir, donde los niicleos de hidrogeno colisionan entre si
y forman helio; tal region es la fuente de energia del Sol. Desde el ntcleo se transporta
energia hacia las capas superiores del Sol que constituyen la atmosfera solar, y se
encuentran en estado de plasma. La zona radiante esta localizada por encima del
nucleo solar y esta abarca hasta el 70 % del radio solar, es la region donde la densidad
decae lentamente alejandose del ntucleo y la energia es transportada hacia afuera por
el flujo de radiacion electromagnética generado en el ntucleo. La zona de conveccion
esta localizada por encima de la zona radiante y abarca aproximadamente el 30 % del
radio solar, ademas contiene méas del 60 % del volumen interno del Sol pero menos del
2% de su masa. Aqui, el gas calentado por la zona radiante de abajo se eleva en forma
de células de conveccion gigantes hasta la superficie, se esparce, se enfria y después se
hunde, entonces la energia pasa a la superficie solar por conveccién, el mismo proceso
que hace que el aire caliente suba respecto con el aire mas frio. Tal proceso se entiende
como una forma de transferencia de calor entre zonas con diferentes temperaturas,
en donde se generan movimientos que generan patrones similares a las burbujas que
se pueden observar cuando el agua hierve en una cacerola. La parte exterior del Sol
es la atmosfera solar, que a menudo se describe como una regiéon formada por varias
capas verticalmente estratificadas, en donde la capa més baja es la fotosfera. Por

encima de la fotosfera, existe una regiéon nombrada cromosfera, llamada asi debido a
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lo colorido de sus lineas de emisién, como la linea H,, que es la emision principal en esta
region. Hacia arriba de la cromosfera ocurre un cambio drastico en las propiedades
del plasma, es decir, la densidad de plasma decae rapidamente con la altura y a
su vez la temperatura aumenta, estos cambios tan drasticos ocurren en la region
denominada regiéon de transicion. Por encima de la region de transicion se encuentra
lo que llamamos corona solar, la cual se caracteriza por tener emisiones en longitudes
de onda bajas, tiene una temperatura bastante alta del orden de 10° K, y es donde los
efectos del campo magnético son dominantes respecto al efecto de la presion cinética
del gas.

El objetivo de estudio de esta tesis se enfocan en la atmosfera solar, que se consi-
dera la region mas dinamica del Sol y en donde ocurren los fendmenos mas energéticos
que pueden acelerar particulas hasta velocidades relativistas y/o liberar importantes
cantidades de material; ademéas de emitir enormes destellos de radiacion electromag-
nética en todas las longitudes de onda. En particular, en esta tesis se estudiaran los
fenomenos eruptivos conocidos como "fulguraciones", que en términos generales, son
el resultado de la conversion de la energia magnética disponible en la corona, en ener-
gia cinética de las particulas del medio y que se generan por medio de la reconexion
magnética. Las etapas més importantes en las que se divide una fulguraciéon solar
son los siguientes |Cordero et al. (2013)]: i) el almacenamiento de la energia, ii) la
liberacion subita de energia, iii) la aceleracion de particulas hasta velocidades relati-
vistas en una fraccion de tiempo corto, iv) las perturbaciones que causan en el medio
interplanetario, y v) las alteraciones que generan en la Tierra y su entorno.

De acuerdo a las caracteristicas mencionadas anteriormente, las fulguraciones son
fendbmenos complejos, y para entenderlos un poco mejor se necesitan observaciones
y modelos tedricos. Por ejemplo, en esta tesis se utiliza la magnetohidrodindmica
(MHD), la cual representa una aproximacion aceptable para estudiar la dinamica del
plasma completamente ionizado en la atmosfera solar, y en particular, para estudiar
algunas propiedades fisicas de las fulguraciones. Especificamente, en esta tesis se con-
sidera el efecto de la resistividad, por lo cual se usaran las ecuaciones de la MHD

resistiva, las cuales permiten que pueda ocurrir la reconexiéon magnética. Las ecua-
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ciones de la MHD resistiva son un sistema de ecuaciones diferenciales parciales no
lineales acopladas y que no tiene solucién analitica, salvo en problemas en 1D y en
otros casos simples. Por lo tanto, para estudiar las fulguraciones en un escenario en
2D como el de esta tesis fue necesario resolver numéricamente las ecuaciones usando
el codigo PLUTO. En términos generales, el objetivo central de esta tesis es simular
la formacion de estructuras tipo fulguraciéon solar en una etapa conocida como post-
fulguracion. Ademas, se estudiaran algunas propiedades fisicas como la densidad y
temperatura del plasma desde un punto de vista cualitativo y cuantitativo.

La tesis esta divida en los siguientes capitulos, en el capitulo [2| se presenta una
descripcion general de la estructura del Sol, asi como de las fulguraciones solares.
En el capitulo [3] se describen las propiedades principales de la aproximacion de la
MHD, y ademas se describen las ecuaciones de la MHD resistiva. En el capitulo [4] se
presentan los resultados de la modelaciéon numérica de una fulguracion solar en 2D. En
particular, se describe el modelo de campo magnético, el modelo de la atmosfera solar,
el modelo de la resistividad magnética, y se especifican los métodos numéricos usados
para resolver las ecuaciones de la MHD resistiva. Adicionalmente, en el capitulo |4 se
presentan los resultados de las simulaciones numéricas para cuatro casos de estudio.

Finalmente, en el capitulo [ se presentan las conclusiones y comentarios finales.



Capitulo 2

El Sol y las fulguraciones solares

En este capitulo se dara una descripcion general de la estructura interna y externa
del Sol. Ademaés se describiran las propiedades mas importantes de las fulguraciones

solares y sus fases.

2.1. El Sol

El Sol es la estrella de nuestro Sistema Solar, en la cual giran la Tierra y los
demés planetas. Igual que cualquier otra estrella, es una masiva bola brillante de
plasma, es decir, se encuentra en un estado gaseoso de materia en la que los d&tomos
se han ionizado y han liberado algunos o todos sus electrones. No tiene superficie
solida. La luz y el calor se generan en el niicleo, donde el hidrégeno se convierte en
helio mediante una cadena de reacciones termonucleares. Asi, el Sol no solo puede
brillar sino que también genera una tremenda presiéon hacia el exterior, que compensa
exactamente la atraccion de gravedad hacia su interior, manteniendo a la estrella
en equilibrio. Este estado se conoce como equilibrio hidrostatico, y las estrellas de
la secuencia principal pasan la mayor parte de su vida en este estado. El Sol tiene
una clasificacion G2V basado en sus propiedades estelares, en donde G2 significa que
su temperatura superficial es de aproximadamente 6700 K y V indica que es una
estrella de la secuencia principal. Nuestro Sol lleva a cabo procesos termonucleares

desde su nacimiento, hace aproximadamente 4600 millones de anos, y procesa cerca
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de 600 millones de toneladas de hidrogeno cada segundo. Este proceso continuara
aproximadamente unos 6000 millones de afnios mas, por lo cual no hay que preocuparse
por su colapso en un futuro préximo.

El interior del Sol esté restringido a nuestra vista, ya que es una region opaca. Sin
embargo, para estudiar el interior del Sol se pueden usar algunas técnicas indirectas
basadas en algunas propiedades de los neutrinos y la heliosismologia. Mientras que la
parte exterior del Sol es visible y se conoce como atmosfera solar, la cual esta divida
en la fotosfera, cromosfera, region de transicion y corona. Debido a que el estudio
central de esta tesis se localiza en la atmoésfera solar, a continuacion se describen
solamente las caracteristicas generales de las capas de la atmoésfera solar.

La fotosfera

La fotosfera es la region del Sol que podemos observar a través de los telescopios
opticos. Aunque regularmente se denomina como la superficie solar, la fotosfera no
es sOlida sino que es una capa de gas de aproximadamente 100 km de grosor, rela-
tivamente densa y opaca que emite el 99% de la energia generada en el interior, y
ademas es la capa més baja y delgada de la atmosfera solar. Su temperatura promedio
va desde aproximadamente 5800 K y aumenta a una temperatura de 10*K en su parte
exterior; lo cual la hacen la capa mas fria del Sol, y debido a dicha temperatura, el
Sol tiene un color amarillo. Dependiendo el color es como los astréonomos clasifican
a las estrellas, por ejemplo, el Sol por su color se clasifica como una estrella del tipo
G2. La masa de la fotosfera constituye gran parte de la masa de la atmosfera solar.

La cromosfera

La cromosfera es la region que se encuentra por encima de la la fotosfera y y abarca
unos 9000 km de profundidad. Esta region es mas transparente que la fotosfera. En
esta region las lineas de emision que observan son principalmente las de hidrogeno (H),
calcio (Ca) y magnesio (Mg); asi como las del Ultravioleta (UV), el sub-milimétrico,
milimétrico e infrarrojo lejano. Es una region muy caracteristica de la atmosfera
solar, ya que la temperatura incrementa desde una temperatura minima de 4000 K
hasta aproximadamente 20000 K. Este incremento en la temperatura contradice lo

que se espera termodindmicamente porque la temperatura deberia obedecer un perfil
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que va como una ley del inverso del cuadrado con respecto a la distancia radial.
Las observaciones de la cromosfera revelan que es una region muy dinamica y poco
uniforme. En esta region es donde se ocasionan fendémenos tales como los chorros de
plasma conocidos como espiculas.

La region de transicion

La region de transicion es una capa delgada (= 500-700 km) y muy irregular, que
se encuentra aproximadamente a 2000 km sobre la superficie de Sol. Es la region que
separa la cromosfera con la corona, y es donde ocurre la variacién mas significativa
en la temperatura y densidad entre la cromosfera (103~% K) y la parte superior de la
corona (10577 K). En esta region se observa principalmente las lineas de emisiéon en
el extremo ultravioleta (EUV).

La corona

La corona es la region mas externa de la atmosfera del Sol, y es mucho mas grande
que el volumen del Sol mismo ya que abarca varios radios solares hacia el espacio ex-
terior. Normalmente no se puede ver ya que queda eclipsada por el disco de la estrella,
que es mucho més brillante. Sin embargo, durante los eclipses solares se ve como un
halo brillante y tenue de baja densidad y temperatura de aproximadamente 10¢ K.
Ademas, se pueden observar estructuras magnéticas tales como arcos y protuberan-
cias. La intensidad de emisiéon observada en la corona depende mucho de la actividad
solar. La corona baja se encuentra por encima de la regiéon de transiciéon, y tiene una
densidad de masa en el rango de 107 - 10713 kg m~3. Se pueden observar ocasio-
nalmente rayos X duros (0.1-1 A) y rayos gamma (0.001-0.1 A) como consecuencia
de las poderosas erupciones solares. La temperatura promedio de la corona es de va-
rios millones de grados Kelvin, y hasta ahora no se tiene una teoria satisfactoria que
explique el por qué de dicha temperatura. El calentamiento coronal se considera hoy
en dia unos de los problemas mas desafiantes de la fisica solar y de la astrofisica. La
corona es una region inhomogénea debido a los eventos dindmicos tales como las ful-
guraciones solares, que generalmente resultan de un proceso de reconexiéon magnética.
Adicionalmente, la dindmica en el corona se conforma por la interacciéon entre ondas

que se propagan hacia el exterior, y por la oscilaciéon de los arcos magnéticos que
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Figura 2.1: Imagen esquematica de la estructura interna y externa del Sol adaptada
de [Priest (2014)].

podrian contribuir al calentamiento coronal. En la Figura 2.1 se muestra un esquema

que representa la estructura interna y externa del Sol.

2.2. Fulguraciones solares

Las fulguraciones solares son las explosiones més energéticas en nuestra heliosfera
e influyen en los eventos de clima espacial que pueden afectar nuestra magnetosfe-
ra terrestre. Estos fenémenos pueden ir desde un simple destello localizado, hasta
eventos sumamente complejos. Generalmente se definen como fenémenos transitorios
rapidos que se producen en la atmosfera solar que emiten principalmente en la linea
de H,, rayos X y otros rangos del espectro electromagnético. En las fulguraciones se
produce una intensa liberacién de energia que tiene lugar en las estructuras magné-
ticas coronales conocidas como regiones activas del Sol. Tal liberacién de energia a
menudo acelera particulas a altas velocidades ocasionando que se expulse plasma y
flujo magnético hacia la parte externa del Sol. Ademas, las fulguraciones solares con-
vierten eficientemente la energia magnética en energia cinética e interna del plasma,

y en emision. Las fulguraciones se clasifican en términos de su pico de emision de
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rayos X medido en Watts m—2. Especificamente, se clasifican como fulguraciones tipo
AB,CM y X, y con longitudes de onda que van desde 1 a 8 A (ver, por ejemplo
las mediciones en Tierra del instrumento GOES de la NASA |[GOES (2021)]). Cada
clase de fulguracion puede tener un pico de emision de 10 veces més grande que el
anterior. Por ejemplo, las fulguraciones clase X tiene un pico de emisién del orden
de 107* W m~2, que es el 0.01 % de la luminosidad solar. En cada clase existe una
escala de 1 a 9, tal que el flujo en una fulguracion X-3 es 50 % maéas grande que una
fulguracion X-2. Por lo general se observan alrededor de 1 a 10 eventos de clase X,
y de 20 a 300 clase M por ano, aunque depende en que momento del ciclo solar nos
encontremos. La fulguracion més grande que se tiene registro, fue una fulguracion co-
losal clase X-28 ocurrida el 4 de noviembre del 2003. Por ejemplo, en la Figura [2.2|se
muestra una imagen tomada por el Solar Dynamics Observatory (SDO) de la NASA,
la cual muestra el disco solar y las zonas brillantes (regiones activas) que produjeron
una fulguracion clase M2.9 el 20 de junio de 2013.

Ademas de la clasificacion de las fulguraciones en funciéon del flujo de rayos X,
existen otros tipos de clasificaciones que categorizan a las fulguraciones. Por ejemplo,
uno puede clasificar entre fulguraciones impulsivas y graduales. Otro es entre fulgura-
ciones pequenas 6 compactas y grandes fulguraciones eruptivas 6 de dos bandas. Las
fulguraciones impulsivas se asocian con un campo magnético intenso de tal manera
que no hay una erupcién asociada, mientras que las fulguraciones grandes general-
mente estan acompanadas por una protuberancia y una eyeccién de masa coronal
(EMC). También se distingue entre fulguraciones confinadas y dinamicas o eyectivas.
Una fulguracién confinada se desarrolla en uno o méas arcos magnéticos que estan
anclados desde la cromosfera o la corona baja. Por otro lado, una fulguracién de dos
bandas esta, por lo general, vinculada a la erupciéon de un filamento, observandose la
emision en una arcada (un sistema de arcos magnéticos paralelos) que se forman a lo
largo del canal del filamento y por debajo de este tltimo. Generalmente, se observan
mas fulguraciones que EMC, pero presentan cierta correlacion. En términos generales,
las fulguraciones eruptivas comprenden el 30 % de clase C, 56 % de clase M y 90 % de
clase X (por ejemplo, ver [Priest (2014)]).
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Figura 2.2: Esta imagen del 20 de junio de 2013 a las 11:15 p.m. EDT muestra la
luz brillante de una Fulguracion solar en el lado izquierdo del Sol y una erupcion de
material solar que atraviesa la atmosfera del Sol, llamada erupcién de prominencia.
La fulguracién fue una clase M2.9, que se encuentra en el rango bajo-moderado.
Poco después, se observd una eyeccion de masa coronal asociada a la fulguracion

[NASA/SDO(2017)].

Fases de las Fulguraciones
En general, las fulguraciones presentan cuatro etapas principales: i) la fase pre-
fulguracion, ii) la fase impulsiva, iii) la fase de subida, y iv) la fase principal. A

continuacion se describe cada fase de forma individual:

1. En la fase de pre-fulguraciéon, durante decenas de minutos o hasta media hora, la
intensidad de rayos X blandos con energias menores a 10 €V incrementa, mien-

tras una prominencia de la region activa aparece y empieza a subir lentamente.

2. De acuerdo al comienzo de una fulguraciéon apropiada, puede ocurrir la fase
impulsiva generalmente durante 100 a 1000 segundos, y se caracteriza por la
aparicion de un estallido en microondas y un estallido en rayos X duros (>30
keV). Ademas se genera una estructura interna causada por los electrones alta-

mente acelerados.
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3. La fase de subida, dura usualmente 5 minutos (a veces hasta una hora). Se
caracteriza por un rapido incremento tanto en la intensidad como en el area
de los rayos X blandos y la linea de emision H,. En esta fase la prominencia
entra en erupcion rapidamente. También se observa la aceleraciéon continua de

particulas y el plasma coronal se calienta hasta decenas de millones de grados.

4. Finalmente, en la fase principal es en donde la intensidad disminuye lentamente
durante aproximadamente una hora y aveces hasta un dia. Aqui las particulas
aceleradas durante la fase de subida viajan a través de la atmosfera solar per-
turbando el medio que se encuentre en su camino. Las particulas del medio que
estén excitadas radian su exceso de energia en diferentes longitudes de onda,
dependiendo de la densidad, temperatura y campo magnético de la regién en
que se encuentren. Debido a que estos parametros varian mucho desde la super-
ficie del Sol hasta el medio interplanetario, en la Tierra podemos observar esta

fase.

Algunas caracteristicas adicionales a destacar en las fulguraciones solares es que
en muchas de ellas la fase de pre-fulguracion no se ve, algunas son fuertemente im-
pulsivas y producen cantidades considerables de particulas de altas energias y rayos
X duros, mientras otras son mucho mas lentas y producen mucho menos emisiéon de
alta energia. Dado a que una fulguraciéon es una mezcla de diferentes firmas del espec-
tro de particulas de altas energias (la parte impulsiva) y plasma calentado (la parte
gradual). La emision de rayos X blandos resulta de una distribucion térmica de plas-
ma y también contribuye a la parte gradual, mientras que el proceso no térmico del
espectro de rayos X (>KeV) es debido a la emision bremsstrahlung. En la Figura ,
se muestran las graficas de la evolucién en el tiempo de una fulguraciéon en distintas
intensidades de emision.

En el contexto de las simulaciones numéricas MHD de la formaciéon de fulgu-
raciones solares, se ha propuesto un modelo estandar, el cual fue introducido por
[Yokoyama & Shibata (2001)|. En tal modelo, la fulguracion se forma por medio de

la reconexiéon magnética, y en particular se libera energia magnética en forma de cho-
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Figura 2.3: Graficas del tiempo de evolucion de la intensidad del destello en H,,, rayos

X blandos y rayos X duros durante una fulguracion solar. Imagenes producidas por
T. Forbes, y tomadas de libro [Priest (2014)].

ques MHD, de tal forma que se genera un modo lento en el punto x o neutro. El chorro
de plasma (jet) producido por la reconexiéon magnética, es expulsado y choca con los
arcos magnéticos que se reconectan, lo que a su vez genera un choque MHD mas
rapido. El calor es liberado en el sitio de la reconexion y se propaga a lo largo de las
lineas de campo magnético hasta alcanzar la cromosfera nuevamente; y debido al flujo
de calor en el denso plasma cromosférico, el plasma se evapora y fluye hacia la corona,
por ejemplo, ver el esquema representativo del proceso descrito anteriormente en la
figura[2.4] Este estudio forma parte de unas de las primeras simulaciones numéricas en
donde se estudi6 la evolucion térmica en los arcos magnéticos que se forman posterior-
mente a una fulguracion solar, tal y como se pretende estudiar en esta tesis. Ademés
del modelo clasico, se han desarrollado otros modelos numéricos relacionados con la

formacion, dindmica y morfologia de las fulguraciones. Por ejemplo, los modelos de

calentamiento por induccion [Nagai, F. (1980), Peres & Reale (1993)], donde se pro-

pone un modelo dindmico para la formacion de arcos magnéticos calientes, emisores

de rayos X blandos asociados a las fulguraciones solares. También modelos de calenta-
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Figura 2.4: Tlustracion esquematica del modelo de una fulguracién solar presentado
por |Yokoyama & Shibata (2001)|.

miento por haz de electrones [Fisher et al. (1985) | Mariska et al. (1989)], en donde se

examina la respuesta de la cromosfera solar al calentamiento de fulguraciones solares
por electrones no térmicos. En general, los resultados de ambos modelos concuer-

dan bien con las emisiones observadas en las fulguraciones solares. Adicionalmente,

[Hori et al. (1997), Hori et al. (1998)] desarrollaron un modelo pseudo-2D basado en

calculos hidrodinamicos 1D y dieron una descripcion simple de las emisiones de rayos

X suaves observados en las fulguraciones, por ejemplo, ver [Warren, H. P. (2006)|, en

donde se muestra que es posible reproducir la evolucion temporal de las fulguraciones

térmicas de alta temperatura. Ademaés, |[Shiota et al. (2005)| llevaron a cabo 2 casos

de simulaciones MHD uno tomando en cuenta la resistividad y conductividad térmica,

y otro sin conductividad térmica, principalmente se realizaron para estudiar las eyec-

ciones de masa coronal y la arcada gigante asociada. [Miyagoshi & Yokoyama (2004)]

estudiaron la evaporacion cromosférica que se forma como resultado de un flujo emer-
gente y un campo magnético coronal por medio de simulaciones numéricas MHD con

efectos de conduccion de calor basados en un modelo de reconexiéon magnética. Mas

recientemente |Longcope et al. (2009)| y [Longcope (2014)] desarrollaron un modelo

tedrico en el que se considera la dindamica de una linea de campo reconectada, mas
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especificamente, presentan un modelo en las que las lineas de campo que se acortan
después de una reconexion localizada, calienta el plasma a medida que lo comprimen.
El acortamiento progresa alejandose del sitio de reconexion a la velocidad de Alfvén,
liberando energia magnética y generando flujos compresivos paralelos. Donde la ener-
gia magnética liberada en la corona por las fulguraciones solares llega a la cromosfera
donde impulsa los flujos ascendentes y descendentes caracteristicos conocidos como

evaporacion y condensacion.



Capitulo 3

Magnetohidrodindmica (MHD)

En este capitulo se describen en términos generales las ecuaciones de la magneto-
hidrodindmica (MHD), asi como sus consideraciones fisicas méas importantes. Se da
énfasis particular a las ecuaciones de la MHD resistiva, las cuales estan asociadas a
las simulaciones de fulguraciones presentadas en esta tesis.

La MHD es una rama de la mecanica de medios continuos, que estudia la inter-
accion entre los campos magnéticos y los fluidos conductores en movimiento. En la
teoria de la MHD, la existencia de particulas individuales es ignorada y solamente se
considera el movimiento de un grupo o conjunto de particulas. Un elemento impor-
tante, es que la MHD es el modelo matematico de las interacciones de baja frecuencia
entre los fluidos conductores y los campos electromagnéticos. En particular, la MHD
estudia a los fluidos conductores perfectos, tales como los metales liquidos, gases ioni-
zados, plasmas y electrolitos. Los fundamentos de la MHD se basan en los principios
bésicos del electromagnetismo, en donde se sabe que cuando un conductor pasa a
través de un campo magnético se genera una fuerza electromotriz sobre el conduc-
tor. Las corrientes que generan esta fuerza fluyen en el conductor y ocurren los dos

procesos siguientes:

= Primero los campos magnéticos asociados a estas corrientes modifican el campo

magnético original.
= Después, el movimiento del fluido se modifica cuando este experimente la fuerza

15
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mecanica de origen electromagnético.

A la interacciéon entre el fluido y campo magnético se le conoce como el acopla-
miento de Maxwell, y el movimiento que se produce de las corrientes y los campos
magnéticos caracterizan el comportamiento general de los fluidos MHD. Con la MHD
podemos estudiar muchos problemas astrofisicos, ya que en particular es una apro-
ximacién aceptable para describir la dinamica de un plasma, y en especial es una
aproximacion aceptable para estudiar algunos fenémenos en la atmosfera solar, tales

como las fulguraciones.

3.1. Magnetohidrodinamica resistiva

El estudio principal de esta tesis se enfoca en el modelado de las fulguraciones
solares producidas por la presencia de la resistividad magnética, y por lo tanto una
aproximacion valida es considerar que la dindmica del plasma se rige por las ecuacio-
nes de la MHD resistiva. En la aproximacion de la MHD resistiva las lineas de campo
magnético que se mueven a través del fluido siguen una ley de difusion, es decir la ley
de Ohm, en donde la resistividad del plasma representa una constante de difusion.
Fisicamente, la difusion de las lineas de campo puede producir reconexién magnética,
la cual se entiende como una reconfiguracion topolégica del campo magnético y una
subsecuente liberacion de energia magnética. El aumento de la resistividad es usual-
mente el resultado de la formacion de estructuras de pequena escala, conocidas como
hojas de corriente, en donde puede tener lugar la difusiéon de las lineas de campo y por
consiguiente la reconexion magnética. En la dinamica de los plasmas completamente
ionizados el mecanismo de reconexiéon magnética es importante porque esta relacio-
nado con la liberacion de energia magnética y su subsecuente conversion en energia
cinética, ademés se ha estudiado que la reconexion magnética es uno de los meca-
nismos que desencadenan la formacion de las explosiones y estallidos en la corona

solar.
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3.1.1. Ecuaciones de la MHD resistiva

Para el modelado de las fulguraciones solares, se considera que la dinamica del
plasma se rige por las ecuaciones de la MHD resistiva. Estas ecuaciones se obtienen
del acoplamiento de las ecuaciones de Euler de la hidrodinamica con las ecuaciones
de Maxwell del electromagnetismo. En el caso particular de esta tesis también se con-
sidera el efecto de un campo gravitacional constante a lo largo de la direcciéon vertical
en la superficie del Sol. Para la solucién numérica de las ecuaciones es conveniente

escribirlas en forma conservativa de la siguiente forma:

Z+V.(pv) = 0, (3.1)

8(5):) +V-(pvv—BB+pl) = pg, (3.2)
%f+v-(<E+pt)v—(v-B)B) = V- xB)+pv-g, (3-3)
aa]? +V-(Bv-vB) = -V xnlJ, (3.4)

V-B = 0, (3.5)

en donde p es la densidad de masa, v es el vector de velocidad del plasma, p; es la
presion total definida por la expresion p; = p+B?/2, con p representando la presion del
gas, B es el vector de campo magnético, g es la aceleracion gravitacional, J = V xB es
la densidad de corriente y n(z, y) es la resistividad magnética |[Gonzalez-Avilés (2017),

Gonzalez-Avilés et al. (2017), (Gonzalez-Avilés et al. (2018)]. La densidad de energia

B2

total E esta definida como F = £ + %pv2 + 5

y—1
dilatacion adiabatica. Las ecuaciones (3.1))-(3.5]) estan escritas en forma adimensional,

en donde v es el coeficiente de

es decir con py = 1, y representan la conservacion de masa, momento y energia, lo
que implica que desde un principio se asegura que fisicamente tenemos cantidades
conservadas. Los términos fuente que incluyen la resistividad magnética representan
la disipacion de Joule en la ecuacion de la energia (3.3), y a la difusion magnética en

la ecuacion de induccion (3.4]). Para cerrar el sistema de ecuaciones, la presion del gas



CAPITULO 3. MAGNETOHIDRODINAMICA (MHD) 18

estda dada por la ecuacion de gas ideal, que se define de la siguiente manera

p=(v—1)pe, (3.6)

en donde e es la energia interna, sin embargo para algunas aplicaciones en los feno-
menos solares es més conveniente escribir la ecuaciéon de estado en términos de la

temperatura, esto es

kppT
p="2 (3.7)

m

en donde kg es la constante de Boltzmann, 7" es la temperatura y m es la masa media
de las particulas, que depende si el plasma estd completamente ionizado o no.
Después de haber presentado las caracteristicas generales del modelo y descrito las
ecuaciones de la MHD resistiva, en el capitulo siguiente se presentan distintas simu-
laciones numeéricas de la formacion de fulguraciones solares considerando condiciones

iniciales similares a las del modelo estandar de [Yokoyama & Shibata (2001)].



Capitulo 4

Modelado numérico de fulguraciéon

solares en 2D

En este capitulo se muestran los resultados de las simulaciones numéricas MHD de
una fulguracion solar principalmente en la etapa de post-fulguracion para distintos
escenarios. En particular, se estudian algunas caracteristicas cualitativas y cuanti-
tativas de las estructuras asociadas a la formacion de arcos magnéticos en la etapa
post-fulguraciéon. Las simulaciones se separaron en cuatro casos distintos, en donde
se vari6 la localizacion de la resistividad dependiente de la posicion. Especificamente,
la resistividad se definié como un perfil gaussiano localizado a nivel de la cromosfera,
la region de transicion y la corona. En cada uno de los casos, se analizé la morfologia
y el comportamiento de la densidad de masa, temperatura, velocidad y densidad de

corriente del plasma asociados a la fulguracion.

4.1. Condiciones iniciales

Las condiciones iniciales que se utilizaron en las simulaciones de este capitulo
son similares a las que se usaron en las referencias [Takasao & Matsumoto (2015),
Yokoyama & Shibata (2001)|, sin embargo, en este trabajo se us6 un modelo més
realista de la atmosfera solar y ademas se tomoé en cuenta el efecto de la gravedad. En

todos los casos estudiados de este capitulo, se define un dominio rectangular 2D en el

19
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Variable Cantidad Unidad Valor

X,y Longitud lo 10%em
v Velocidad Vg 10%cm - s71
) Densidad o 107Y%gr - em™3
B Campo Magnético | By = vg/4mpo 11.21 G
t Tiempo to = lo/vo 1s
n Resistividad no = lovo 1 x 10%%em? - 57!
J Densidad de corriente | cy/4mpovd/ly | 3360.75 gr'/? - em=/? . 572

Tabla 4.1: Factores de escala en unidades cgs para la conversiéon de unidades de
c6digo a unidades fisicas.

plano x — y. Ademas se considera que la gravedad es constante y actiia en direcciéon
vertical g = (0, —g), en donde g = 274 m s72, el cual representa un valor promedio
de la aceleracion de la gravedad en la superficie del Sol.

Para resolver numéricamente el sistema de ecuaciones de la MHD resistiva descri-
tas por (3.I)-(3.5) es conveniente normalizarlas, para evitar la aparicién de factores
numeéricos que provoquen errores en los métodos de soluciéon de las ecuaciones. En
esta tesis se usaron los factores de escala en unidades cgs tal y como se muestran
en la Tabla [4.1] los cuales representan escalas caracteristicas en la atmosfera solar,
por ejemplo, ver |Gonzalez-Avilés et al. (2017)] y son consistentes con los factores de
normalizaciéon usados por el cédigo numeérico.

Todas las simulaciones de este capitulo, se definen en el dominio numérico siguien-

te:

Lmin S X S Tmax (41)

Ymin S Yy S Ymaz (42)

donde z,,;, = —10 Mm, 2,4 = 10 Mm, ypnin = 0 Mm v ¥pmee = 20 Mm, el cual
estd cubierto con una malla uniforme de 800 x 1000 celdas. En x = z,,;, v * =
Tmaz S€ imponen condiciones de frontera de flujo saliente para todas las variables
conservativas. Mientras que en y = Ymin, la componente B, = 0, B, es simétrico y
B, cumple la condicién de flujo saliente. Ademas, se usan condiciones abiertas para

la presion y densidad, y las componentes del vector velocidad v son cero. Finalmente
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en Yy = Ymae S€ imponen condiciones de flujo saliente en todas las variables.

4.1.1. Modelo de la atmoésfera solar

Para la atmosfera solar, se considera un modelo que cubre desde la fotosfera y se ex-
tienda hasta la cromosfera y la corona. En las simulaciones de esta tesis, se supone que
la atmosfera solar esté en equilibrio hidrostético, y solamente se define en un dominio
finito del plano xy. El campo de temperatura esté descrito por el modelo semi-empirico
C7, el cual cubre la region cromosfera-region de transicion |Avrett & Loeser (2008)] y
se extienda hasta la corona |Griffiths et al. (1999)], y se construye de tal forma que sea
consistente con las observaciones de las lineas espectrales en el continuo, las lineas de
intensidades y los perfiles del catalogo del espectro del extremo ultravioleta SUMER
[Curdt et al. (1999)]. La temperatura, la presion y la densidad son funciones que de-
penden solamente de la altura y, tal y como se muestran en la Figura 4.1} en donde se
puede observar claramente el gradiente significativo cerca de la region de transicion
(~ 2.1 Mm). Tales caracteristicas del modelo C7 lo hacen mas realista que los mode-
los analiticos que consideran un gradiente mas suave cerca de la region de transicion

como los usados en [Takasao & Matsumoto (2015), Yokoyama & Shibata (2001)].

4.1.2. Modelo del campo magnético

La configuracion inicial del campo magnético en la atmosfera solar es esencial-

mente una hoja de corriente vertical definida de la siguiente forma:

B.(z,y) = 0, (4.3)
B,(z,y) = Bptanh(z/w), (4.4)
B.(z,y) = By/cosh(x/w), (4.5)

donde By = 22.42 G es la magnitud del campo, y w =0.5 Mm es el ancho de la hoja

de corriente al tiempo inicial. Por ejemplo, en la Figura [4.2| se muestran los mapas
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Figura 4.1: Perfiles al tiempo inicial de la atmosfera solar en equilibrio. (Arriba-
izquierda) logaritmo de la temperatura en Kelvin, (arriba-derecha) logaritmo de la
densidad de masa (p) en kg m™3 como funciones de la altura y. (Abajo) presion del
gas en Pa como funcion de la altura y. Se puede ver el gradiente significativo en la
region de transiciéon que se localiza en y ~ 2.1 Mm.
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Figura 4.2: Componentes B, y B, del campo magnético en Gauss al tiempo inicial.

2D de las componentes del campo B, y B, en el plano zy al tiempo inicial.
Tal configuracién de campo magnético se usa debido a que las hojas de corrien-
te juegan un papel importante en el proceso de formaciéon de las fulguraciones so-

lares, debido a que son regiones en donde puede ocurrir la reconexiéon magnética

[Priest (2014)].

4.1.3. Modelo de la resistividad magnética

El estado de equilibrio inicial del sistema es perturbado por una resistividad mag-
nética andémala o localizada, es decir, dependiente de la posiciéon. La resistividad se
localiza a diferentes alturas a lo largo de la hoja de corriente definida por el campo
magnético de las ecuaciones y .5 El perfil de la resistividad es similar al usado

por [Takasao & Matsumoto (2015)|, y tiene la siguiente forma funcional:

n(z,y) = noexp|—(r/w,)?], (4.6)

donde 7y = 1 es la magnitud de la resistividad magnética, r = \/ 22+ (y — hyy)? es

su posicion, y w, = 1 Mm es su ancho. El valor de hy, representa la altura en donde
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se localiza el perfil de resistividad, y para el analisis de esta tesis toma los siguientes
valores: 1.6, 2.1, 4.0, 6.0 Mm, los cuales van a definir los diferentes casos de estudio
de este capitulo. Una de las caracteristicas de la resistividad localizada es que ayuda
a desencadenar un proceso de reconexiéon magnética rapida y quasi-estatica alrededor

de un punto X, por ejemplo, ver [Ugai (1992), Takasao & Matsumoto (2015)].

4.1.4. Meétodos numéricos

El sistema de ecuaciones de la MHD resistiva definido por — es altamen-
te no lineal y no tiene soluciones analiticas, salvo en casos en una dimensiéon y con
simetrias. Sin embargo, en esta tesis se estudia un problema en dos dimensiones,
para la cual es necesario usar herramientas para resolver las ecuaciones numérica-
mente. En particular, en esta tesis se usa el codigo PLUTO |[Mignone et al. (2007),
Mignone et al. (2011)], el cual es un software de distribucion gratuita util para la reso-
lucién numeérica de sistemas de ecuaciones diferenciales mixtos (hiperbélicos/parabolicos)
enfocadas en el estudio de fluidos con un ntimero de Mach alto, y a la dindmica de
fluidos astrofisicos en general. El codigo esta disenado con una estructura modular
y flexible mediante la cual diferentes algoritmos numéricos se pueden combinar por
separado para resolver sistemas de leyes de conservacion utilizando el enfoque de
volimenes finitos basado en esquemas tipo Godunov. La forma en que se escriben
las ecuaciones ([3.1)-(3.5)) es adecuada para utilizar una discretizacion en voltmenes
finitos y métodos de captura de choques de alta resolucién. Por ejemplo, una discre-
tizacion en volimenes finitos aplicada a un sistema de ecuaciones en 2D en forma de

balance de flujos, es de la siguiente forma |Gonzalez-Avilés & Guzman (2018)]:

ou™ oF™* OF™
= gm 4.7
()= (5 )+ () -+ 4
donde m etiqueta cada una de las variables conservativas u™ en el sistema de

ecuaciones (3.1])-(3.5). En estas expresiones, F™* y F™ son flujos a lo largo de las

direcciones espaciales x e y, respectivamente, y S™ son los términos fuente para cada



CAPITULO 4. MODELADO NUMERICO DE FULGURACION SOLARES EN 2D25

variable u™. Asumiendo que las resoluciones espaciales del dominio estan etiqueta-
das por Az y Ay, la semidiscretizaciéon en volimenes finitos de cada una de estas

ecuaciones es:

u™ Pty 125 _ “ij+1/2 JY2 S (4.8)
ot Az Ay !

donde los indices iy j etiquetan una celda arbitraria del dominio, F717 5 ; ¥ F;E”:"H /2

son los flujos numéricos en las interfaces de cada celda requeridos en el método de
volimenes finitos, y cuyo método de construccién determina la precision y las capa-
cidades de resolucion de la implementacion.

En todas las simulaciones de este capitulo, se fija el nimero de Courant-Friedrichs-
Levy (CFL) igual a 0.4 y se elige el método de Runge-Kutta de segundo orden para
la integracion en el tiempo. Ademas, se uso el resolver de Riemann Harten-Lax-
van Leer Discontinuities (HLLD) [Miyoshi & Kusano (2005)] en combinacién con el
reconstructor de variables minmod. La evolucion de las ecuaciones de las MHD re-
sistiva puede provocar que se viole la condiciéon de la constriccion de la divergencia
del campo magnético dada por la ecuacion (3.5)), generando como consecuencia re-
sultados no fisicos, tales como la presencia de una carga magnética neta. Para con-
trolar el crecimiento de la violacion de la divergencia, se usa el método extendido
generalizado de los multiplicadores de Lagrange (EGLM por sus siglas en Inglés)
[Dedner et al. (2002)]. Este método es robusto en problemas que involucran regiones
altamente magnetizadas o con una beta del plasma pequena, tal y como los escenarios
estudiados en este capitulo. Finalmente, PLUTO evoluciona la resistividad magnética
separadamente de los términos advectivos mediante la técnica de divisiéon de opera-
dores (operator-splitting), y en particular aplica la técnica del super paso de tiempo
(super-time-stepping) |Alexiades et al. (1996)]. Este método es lo suficientemente ro-
busto y estable para lidiar con el comportamiento altamente paraboélico (difusivo) de
la resistividad magnética en las ecuaciones de la MHD.

El cédigo numérico PLUTO ha sido extensivamente probado tanto en la MHD
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ideal [Mignone et al. (2007)], como en la MHD resistiva [Mignone et al. (2011)], por
lo que no se considera necesario presentar alguna prueba adicional en esta tesis. Ade-
mas, el cédigo se ha usado en investigaciones enfocadas en la dindmica de fluidos
hidrodinamicos y magnetizados en astrofisica clasica y relativista, por ejemplo, ver
[Guo et al. (2020),|Zhang et al. (2020)|, [Oliva & Kuiper (2020)], [Gottlieb et al. (2021)],
[Held & Latter (2021)] y [Komaki et al. (2021)]. También ha sido usado en la fi-
sica solar, por ejemplo, ver [Smirnova et al. (2016)|, |[Kuzma & Murawski (2018)],
[Singh et al. (2019)], |Antolin et al. (2021)] y |[Gonzalez-Avilés et al. (2021)]. Todas
las referencias anteriores justifican la aplicacion del codigo PLUTO al estudio de la

formacion de fulguraciones solares usando la aproximacion de la MHD resistiva.

4.2. Resultados de las simulaciones numeéricas

Se llevaron a cabo cuatro simulaciones para diferentes alturas del perfil de resis-
tividad denotadas por el parametro hy,.. Se varié la posicion del perfil de resistividad
para asi poder estudiar como afecta en el proceso formacion de estructuras que se
asemejan a las que se forman en la etapa post-fulguracion en el contexto de la MHD.
Mientras que los parametros asociados a la configuracion del campo magnético, tales
como By y w se dejan fijos para los cuatro casos, ya que estos pardmetros describen
consistentemente las caracteristicas fisicas del campo magnético en la atmosfera solar.
Los casos a estudiar se dividen en los cuatro siguientes: I) hy = 1.6 Mm (cromos-
fera baja), II) hy, = 2.1 (region de transicion), III) hy = 4.0 Mm (corona baja), y
IV) hy = 6.0 Mm (corona alta). Cabe mencionar que las etiquetas que identifican la
posicion en cada caso estan asociados al modelo C7 de la atmosfera solar y no necesa-
riamente representan una condicién general para todos los fenémenos en la atmosfera
solar.

En las siguientes subsecciones se describen los resultados de las simulaciones nu-
méricas correspondientes a los cuatro casos, donde se muestra el comportamiento
cualitativo y cuantitativo de algunas de las variables fisicas que caracterizan al fené-

meno de estudio.
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4.2.1. Caso I: hy = 1.6 Mm (Cromosfera baja)

En esta subseccion, se muestran los resultados de la simulacién correspondientes al
caso I), cuando el perfil de resistividad se localiza a una altura h;,. = 1.6 Mm, es decir,
a nivel de la cromosfera baja. En la figura[d.3]se muestran los mapas 2D de la densidad
del plasma para diferentes instantes de tiempo. Por ejemplo, al tiempo inicial (¢t =0
s) el sistema simplemente describe el perfil de la densidad en equilibrio hidrostatico.
En el instante de tiempo ¢t = 10 s, se puede ver un aumento en la densidad cerca de la
cromosfera y region de transicion, ademaés se ve que una estructura de baja densidad
asociada a un plasmoide va ascendiendo. A tiempos posteriores de la evolucion del
sistema (¢t = 45 sy t = 60 s), la estructura tipo plasmoide alcanza la parte superior del
dominio numérico y desaparece; ademas se forma una regiéon en forma de “gota” que
abarca desde la cromosfera hasta la corona. Finalmente, se puede notar la formacion
de una region delgada y alargada que se forma en el centro y abarca hasta la parte
superior del dominio. Esta estructura se parece morfoloégicamente a las obtenidas por
[Yokoyama & Shibata (1998)|, sin embargo en nuestro caso las estructuras son mas
delgadas y de menor escala.

La figura [4.4] muestra los mapas de la temperatura del plasma en Kelvin a los
mismos instantes de tiempo que la densidad. De igual forma que en la figuras al
tiempo inicial (t = 0 s) el mapa representa el estado inicial del sistema. Al instante de
tiempo ¢t = 10 s, se observa una propagacion de plasma ascendente que esta asociado
con el plasmoide. Tal estructura ascendente alcanza temperaturas del orden de 4 x 107
K, el cual es un valor consistente con las temperaturas estimadas para el plasma en
las fulguraciones, por ejemplo, ver |[Ryan et al. (2012)]. A t = 45 s, se puede ver
una estructura con morfologia similar al mapa de densidad, y con regiones de alta
temperatura (~ 1.7 x 107 K) en las zonas donde se forman las regiones delgadas y
alargadas. Finalmente, a t = 60 s, la temperatura muestra una forma parecida que
en t = 45 s, en donde es clara la formacion de la estructura tipo “gota” desde el nivel
cromosférico y hasta la corona.

En la figura se muestran mapas 2D de la componente z de la densidad de
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Figura 4.3: Mapas 2D de la densidad del plasma en gr cm = a los instantes de tiempo
t =0,10,45,60 s correspondientes al Caso I: hy,, = 1.6 Mm.
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Figura 4.4: Mapas 2D de la temperatura del plasma en Kelvin a los instantes de
tiempo t = 0,10, 45,60 s correspondientes al Caso I:h;, = 1.6 Mm.
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corriente (J,) en unidades de codigo a los mismos instantes de tiempo que las variables
anteriores. La razon de mostrar esta componente, es porque es la componente no nula y
representa la distribucion de corriente perpendicular al plano en donde se lleva a cabo
la simulacion. Por ejemplo, a t = 0 s se puede ver una hoja de corriente vertical. A t =
10 s, se ven regiones de alta densidad de corriente asociadas a la estructura de plasma
ascendente (plasmoide) y es posible que la estructura esté asociada a choques MHD
de modo lento sugeridos por |[Petsckek et al. (1967)| segin su modelo de reconexion.
A tiempos posteriores de la evolucion del sistema (t = 45 s y t = 60 s), la estructura
muestra una morfologia parecida a la asociada a un proceso de post-fulguracion. Las
observaciones y simulaciones de |[B. Chen et al. (2015)] revelan que hay muchos flujos
de plasma descendentes, los cuales fluyen rapidamente por la estructura de hoja de
corriente fina que aparece en estos instantes de tiempo.

Para tener una perspectiva més especifica de como se comportan las variables de
las figuras [4.3}}4.5] se hacen cortes 1D a lo largo de la direccién vertical y cuando x = 0,
es decir a la mitad del dominio numérico. En la figura [£.6] se muestran los cortes de
la densidad del plasma (figura para distintos instantes de tiempo. Por ejemplo, a
t = 0 s, el perfil es consistente con la condicién inicial del modelo semi-empirico C7 de
la figura . A t =10 s, se observa que se disipa la region de transicion (= 2.1 Mm),
y ademas se ve una pequena perturbacion que se propaga hasta distancias coronales
(~ 12 Mm). A los tiempos t = 45 s y t = 60 s, se observa que la densidad fue
perturbada por la dinamica del sistema, y se presentan pequenas variaciones dentro
de la region 2 — 8 Mm.

La figura muestra los cortes 1D de la temperatura correspondientes a los ma-
pas de la figura[1.4] A t = 0 s, el perfil es consistente con la condicion inicial asociada
al modelo semi-empirico C7. A t = 10 s, la temperatura aumenta hasta alcanzar va-
lores cercanos a 10® K, y ademaés se nota que la regién de transicién se disipa. Los
valores de temperatura altos se presentan solamente en regiones localizadas como se
puede observa en los mapas 2D de la figura [£.4] y no describen la temperatura de
todo el sistema. El incremento en temperatura es predominante en distancias que

van desde los 2.1 Mm hasta 12 Mm aproximadamente, y después de esas distancias,
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Figura 4.5: Mapas 2D de la densidad de corriente J, en unidades de codigo a los
instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s correspondientes al Caso I: hy,, = 1.6 Mm. Cada
unidad de la barra de colores corresponde a un factor de 3360.75 g'/? cm™'/2 s72 en
unidades fisicas tal y como esta definido en la Tabla
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Figura 4.6: Cortes 1D de la densidad de masa en gr cm™ a los instantes de tiempo

t=0,10,45, 60 s.
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Figura 4.7: Cortes 1D de la temperatura en Kelvin a los instantes de tiempo t =
0,10, 45,60 s.

la temperatura tiende a ser del orden de 10° K nuevamente. Al tiempo ¢t = 45 s, se
observa como la temperatura se recupera de la perturbaciéon producida por la resisti-
vidad magnética; sin embargo, al tiempo t = 60 s se ve que la region de transicion se
disip6.

La figura 4.8 muestra los cortes 1D de la componente z de la densidad de corriente
J., correspondientes a los mapas de la figura [1.5] Al tiempo ¢ = 0 s, se tiene un valor
constante de la densidad de corriente, la cual corresponde a su estado inicial. A
t = 10 s, se observan variaciones importantes en la densidad de corriente a lo largo
de todo el rango vertical. En particular, el aumento mas significativo se da cerca
de la region de transicién, es decir, cercano a 2.1 Mm. A t = 45 s, se estabiliza el
sistema y la densidad de corriente muestra un comportamiento creciente. Finalmente
at =060 s, se ve que la densidad de corriente qued6 perturbada en el intervalo de 2.1
Mm a 12 Mm. Se puede destacar que en los instantes de tiempo ¢t = 10,45,60 s, la

densidad de corriente en el final del dominio numérico deja de crecer, lo que puede
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Figura 4.8: Cortes 1D de la componente z de la densidad de corriente J, en unidades
de codigo a los instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s.

ser debido a que a tiempos posteriores de evolucion, la densidad de corriente podria
tender a cero nuevamente. Este tipo de comportamiento de la densidad de corriente se
muestra en las gréaficas 1D de los cortes presentadas por [Yokoyama & Shibata (2001)]
y |Takasao & Matsumoto (2015)], en donde se muestra que las variaciones que sufre
la densidad de corriente en algunos momentos de la evoluciéon se estabiliza después
de cierto tiempo y tiende a valores cercanos a cero.

Finalmente, con respecto a los cortes 1D, en la figura 4.9 se muestra los cortes
de la componente vertical de la velocidad v,. Al tiempo inicial (¢ = 0 s), el valor
de la velocidad es cero, lo cual es consistente con la condicién inicial de un sistema
en reposo. A t = 10 s, se observa como la velocidad crece significativamente hasta

alcanzar valores del orden de ~ 10® c¢cm s7!

en un rango de distancias desde 2.1
Mm hasta 12 Mm aproximadamente. A los instantes de tiempo ¢t = 45 s y t = 60
s, la velocidad se recupera de la perturbacién y muestran un comportamiento de

crecimiento casi lineal con algunas perturbaciones pequenas en el intervalo de 2.1
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Figura 4.9: Cortes 1D de la componente vertical de la velocidad v, en cm s~ a los
instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s.

Mm a 8 Mm aproximadamente.

Para tener una perspectiva de como evolucionan las variables en el tiempo, en la
figura[4.10] se muestran los perfiles de la densidad de masa, temperatura, componente
z de la densidad de corriente y componente vertical de la velocidad estimadas en el
punto £ = 0 Mm y = hy = 1.6 Mm, el cual representa la ubicacion del perfil de
resistividad para el Caso 1. En estas graficas se puede observar un comportamiento
global, ya que solamente se calculan en un punto, y por lo tanto, las conclusiones que
se pueden derivar son muy generales. Por ejemplo, arriba a la izquierda de la figura
4.10| se muestra la evolucion de la densidad en el punto x = 0 Mm, y = hy, = 1.6 Mm,
en donde se observa que su valor es casi constante (~ 5 x 10712 kg m~3) sin presentar
variaciones significativas. Arriba a la derecha de la figura[4.10] se muestra que la tem-
peratura tiene un aumento de casi de un orden de magnitud en los primeros segundos
de la evolucion, para después disminuir y tender a un valor de aproximadamente 10*

K. Abajo a la izquierda de la figura se puede apreciar que la componente z de
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Figura 4.10: Gréaficas 1D de la densidad de masa (arriba-izquierda), temperatura
(arriba-derecha), componente z de la densidad de corriente (abajo-izquierda) y com-
ponente y de la velocidad (abajo-derecha) como funciones del tiempo estimadas en el
punto x = 0 Mm, y = hy. = 1.6 Mm.

la densidad de corriente J, disminuye drasticamente en los instantes iniciales de la
evolucion, y después su valor es practicamente cero. Finalmente, abajo a la derecha de
la figura [4.10} la componente vertical de la velocidad v, aumenta significativamente

1

hasta alcanzar valores cercanos a 2.5 x 10° cm s™! en los primeros segundos de la

evolucion, después la velocidad disminuye un poco y tiende a 1.5 x 10 cm s71.

4.2.2. Caso II: hy, = 2.1 (Regién de transicion)

En esta subseccion, se muestran los resultados de la simulacién correspondientes
al Caso II cuando el perfil de resistividad se localiza a una altura hy,. = 2.1 Mm, es
decir, cerca de la region de transicion. En la figura [£.11], se muestran los mapas 2D de
la densidad del plasma en gr cm ™2 para cuatro instantes de tiempo. Al instante ¢t = 0
s, se muestra la configuracion inicial del sistema. A ¢ = 10 s, se observa un pequeno

aumento en la densidad especificamente en la estructura de plasma ascendente (plas-
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moide), el cual alcanza una altura de 13.5 Mm al mismo instante de tiempo, y que es
mayor a la del Caso I. A ¢t = 45 s, se observa otro aumento en la densidad principal-
mente a lo largo de la estructura tipo “gota” que se forma desde la regiéon de transicion
hasta alturas coronales. Al instante de tiempo t = 60 s, se puede observar como la
estructura se estabiliza y se asemeja morfologicamente al modelo esquematico de una
fulguracion solar descrita tal y como se presenta en [Yokoyama & Shibata (1998)|, sin
embargo en nuestra simulacion al estructura es mas fina y alargada.

En la figura se muestran los mapas 2D de la temperatura del plasma a los
mismos instantes de tiempo que la densidad. Al tiempo inicial (¢ = 0 s), es como se
encuentra la temperatura antes de evolucionar y ser perturbada. Al tiempo ¢t = 10 s, se
observa como en una pequena regiéon central el plasma alcanza temperaturas de hasta
5x 107 K (region rosa de la figura), la cual morfolégicamente se asemeja a una estruc-
tura tipo plasmoide (por ejemplo, ver [Bostick (1958)|, [Nishida & Shibata (2009)]),
mientras que la temperatura de los alrededores es del orden de 10° K, consistente con
las temperaturas coronales |[Ryan et al. (2012)]. En el instante de tiempo ¢ = 45 s,
se observa como se forma una estructura morfolégicamente similar a la densidad del
plasma, en donde es evidente que hay dos regiones que tienen temperaturas mayores
que alcanzan valores de hasta 107 K. En el instante de tiempo ¢t = 60 s de la simu-
lacion, las regiones con temperatura mas alta muestran un incremento de tamaio,
y es en tales regiones en donde persiste el cambio de temperatura mas significativo
respecto a las temperaturas coronales iniciales de 10° K. La estructura delgada y alar-
gada resultante tiene una forma parecida a la estructura que se forma en los mapas
de densidad de la figura [4.11]

La figura [4.13] muestra los mapas de la componente z de la densidad de corriente
(J,), a los mismos instantes de tiempo que las variables descritas anteriormente.
Iniciando en ¢ = 0 s, se observa una hoja de corriente vertical. A ¢t = 10 s, se ve
que las regiones asociadas a la estructura tipo plasmoide son las que presentan una
mayor densidad de corriente. En los tltimos instantes tiempo de nuestra simulacién,
es decir, at =45s y t = 60 s, la estructura se nota mas estable, ya que desde los 45 s

se queda en una forma similar a lo que se ve a los 60 s. Esta estructura final muestra
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Figura 4.11: Mapas 2D de la densidad del plasma en gr cm ™2 a los instantes de tiempo
t =0,10,45,60 s correspondientes al caso II: hy; = 2.1 Mm.
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Figura 4.12: Mapas 2D de la temperatura del plasma en Kelvin a los instantes de
tiempo t = 0, 10,45, 60 s correspondientes al Caso II:h;,. = 2.1 Mm.
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una hoja de corriente mas fina y una region asociada a la formacion de la “gota” como
se muestra desde la cromosfera hasta la corona.

De igual manera que en el Caso I, para tener una idea mas clara de cémo se
comportan algunas de las variables fisicas asociadas al fendémeno, en las figuras
[4.17)se muestran cortes verticales 1D a lo largo de y cuando z = 0 de los mapas 2D. Por
ejemplo, en la figura [4.14] se muestran las graficas de la densidad de masa del plasma
correspondientes a los mapas de la figura [{.11] Especificamente a t = 0 s, se tiene el
perfil inicial consistente con el modelo C7. Al instante de tiempo t = 10 s, se nota
que la region de transicion fue perturbada, ademés de que a nivel coronal (=~ 13 Mm)
la densidad presenta una leve perturbaciéon y después sigue con el comportamiento
asintotico inicial hasta la distancia de 20 Mm. A los instantes de tiempo ¢t = 45 s y
t = 60 s, se observa que la region de transicion (=~ 2.1 Mm) se disipa y la densidad
presenta pequenas perturbaciones.

En la figura [1.15] se presentan los perfiles 1D de los cortes de los mapas 2D de
la temperatura correspondientes a la figura [£.12] Similarmente que la densidad de
masa, al instante de tiempo ¢t = 0 s se muestra la condicién inicial asociada al modelo
semi-empirico C7. Al instante de tiempo ¢t = 10 s, se ve un incremento importante
de la temperatura en el intervalo 2.1-12 Mm, y este alcanza valores que van desde
107 y 10® K. Las regiones de temperatura alta solamente estan localizadas en algunas
zonas, tal y como lo muestran los mapas 2D de la figura [£.12] por lo tanto el corte
vertical a lo largo de y coincide con la distribucion de la region delgada y alargada
de los mapas 2D. En los instantes de tiempo siguientes, es decir, a t =45 sy t = 60
s, la temperatura se estabiliza y tiende a un comportamiento similar al del estado
inicial, sin embargo la region de transicion se disipo y ahora ya no hay un minimo de
temperatura, ademas se pueden observar pequenas perturbaciones en el intervalo de
2.1-9 Mm.

La figura [4.16], muestra las graficas en 1D de los cortes de los mapas de la com-
ponente z de la densidad de corriente .J, correspondientes a la figura [£.13] Al tiempo
inicial ¢ = 0 s, el valor de la densidad de corriente es constante. A t = 10 s, se puede

ver claramente variaciones de la densidad de corriente a lo largo de todo el corte
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Figura 4.13: Mapas 2D de la densidad de corriente J, en unidades de codigo a los
instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s correspondientes al Caso II:h;, = 2.1 Mm.
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Figura 4.14: Cortes 1D de la densidad de masa en gr cm™ a los instantes de tiempo
t=0,10,45,60 s.
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Figura 4.15: Cortes 1D de la temperatura del plasma en Kelvin a los instantes de

tiempo t = 0, 10,45, 60 s.
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Figura 4.16: Cortes 1D de la componente z de la densidad de corriente J, en unidades
de codigo a los instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s.

vertical. A los instantes de tiempo t = 45 s y t = 60 s, las variaciones de la densidad
son menores y su comportamiento esta asociado a una hoja de corriente, es decir, la
densidad de corriente cambia de signo, lo cual indica que el campo magnético sigue
ese comportamiento.

Finalmente con respecto a los cortes 1D, en la figura[d.17] se despliegan las graficas
en 1D de la componente vertical de la velocidad v,. A ¢ = 0 s, se tiene que la
velocidad es cero, ya que el sistema parte del reposo. Al instante de tiempo ¢ = 10
s, se observa que velocidad aumentan significativamente hasta presentar valores de
aproximadamente 108 cm s™!. A los instantes de tiempo t = 45 s y t = 60 s, la
velocidad se estabiliza después de la perturbaciéon y ahora muestra un crecimiento

1

lineal con valores del orden de 107 cm s~ 1.

Similarmente al Caso I, en la figura [£.18], se muestran los perfiles de la densidad de
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masa, temperatura, componente z de la densidad de corriente y componente vertical
de la velocidad como funcién del tiempo, estimadas en el punto x =0 Mm y = hy, =
2.1 Mm, el cual representa la ubicacion del perfil de resistividad para el Caso II. La
evolucion en el tiempo de las variables muestran variaciones menos significativas que
los cortes 1D, esto se puede deber a que solamente se estiman en un punto. Arriba a
la izquierda de la figura |4.18], se muestra la serie de tiempo de la densidad del plasma,
en donde se observa un ligero decremento en los primeros cinco segundos y después
crece lentamente. Arriba a la derecha de la figura se muestra la evolucion de la
temperatura en el tiempo. Se puede notar que la temperatura més alta (= 5 x 10° K)
se alcanza en los primeros segundos de la evoluciéon. Posteriormente, la temperatura
disminuye y tiende a un valor de aproximadamente 10* K. Abajo a la izquierda de la
figura [4.18] se muestra la evolucion en el tiempo de la densidad de corriente J,, en
donde se puede distinguir que decae en los primeros segundos, y luego tiende a cero.
Finalmente, arriba a la derecha de la figura [4.18] se muestra la serie de tiempo de
la componente vertical de la velocidad (v,), en donde en los primeros diez segundos

aumenta rapidamente hasta alcanzar valores de 4.5 x 10% cm s7!

, ientras que para
instantes de tiempo posteriores, la velocidad empieza a disminuir. Se puede observar
que el decaimiento de la velocidad es lento ya que sigue manteniéndose en el orden

de magnitud de 10° cm s™! hasta terminar el tiempo de evolucién (¢t = 60 s).

4.2.3. Caso III: hy, = 4.0 Mm (Corona baja)

En esta subseccion, se presentan los resultados de la simulaciéon correspondiente
al Caso III, cuando el perfil de resistividad se localiza a una altura hy. = 4.0 Mm,
es decir, a nivel de la corona baja. Por ejemplo, la figura [4.19 muestra los mapas en
2D de la densidad del plasma en gr cm ™2 para cuatro instantes de tiempo. Al tiempo
inicial (¢ = 0 s), se muestra la configuracion de la densidad en equilibrio hidrostatico.
At =10 s, se puede ver el ascenso del plasmoide con valores de densidad bajos del
orden de 107! gr-em =3 llegando casi hasta la parte superior del dominio numérico
(y = 20 Mm). Al instante de tiempo t = 45 s, se observa que el plasma sale del

dominio numérico, ademas se forma una regiéon con forma de “gota” por encima de la
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Figura 4.18: Gréaficas 1D de la densidad de masa (arriba-izquierda), temperatura
(arriba-derecha), componente z de la densidad de corriente (abajo-izquierda) y com-
ponente y de la velocidad (abajo-derecha) como funciones del tiempo estimadas en el
punto x = 0 Mm, y = hy. = 2.1 Mm.
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region de transicion y que llega hasta la corona. Esta region tiene densidades del orden
de 107! gr-em™2, y es méas densa que la corona (=~ 1077 gr-cm™3). Al instante de
tiempo t = 60 s, se observa el aumento de tamano de la region elipsoidal que se forma
a los 45 s, conservando un orden de 10~ kg-m =3 y con una morfologia similar a los
mapas de densidad obtenidas en las simulaciones numéricas MHD de las fulguraciones
solares después de haber ocurrido el proceso explosivo tal y como se muestran en
[Takasao & Matsumoto (2015), [Yokoyama & Shibata (1998)] y [Xia et al. (2018)].

En la figura [4.20] se muestran los mapas en 2D de la temperatura del plasma en
Kelvin a los mismos instantes de tiempo que la densidad. A t = 10 s, se observa el
ascenso del plasmoide que alcanza temperaturas de aproximadamente 107 K, el cual
es consistente con las observaciones de las propiedades térmicas de las fulguraciones
llevadas a cabo por |[Ryan et al. (2012)]. Al instante de tiempo ¢t = 45 s, el plasmoide
sale del dominio numérico y se ve la formacion de la region delgada y alargada, ademas
es clara la aparicion de la region con morfologia tipo “gota” que va desde la regiéon
de transicion y que se extiende hasta la corona. Ademas se pueden ver algunas zonas
de temperaturas muy alta (principalmente en las pequenas zonas de color rosa) que
llegan hasta un orden de magnitud de 10 K, mientras que las regiones circundantes
de la corona solar se mantiene con temperaturas del orden de 10° K. Finalmente en
el instante de tiempo ¢ = 60 s, se observa la expansion de la region central formada
a los 45 s y las zonas de alta temperatura de la regiéon delgada y alargada son menos
predominantes.

La figura [£.2I] muestra los mapas 2D de la componente z de la densidad de
corriente (.J,) a los mismos instantes de tiempo que las variables anteriores. Al instante
de tiempo t = 10 s, se forma una estructura con diferentes valores de la densidad de
corriente, en particular se observa una region de valores de densidad de corriente
muy bajos que parece estar unida a la estructura del plasmoide. Cerca de la corona
alta (6 Mm), se ve una estructura en forma X que se puede asociar a la presencia
de un punto neutro. En esta region es donde ocurren los choques MHD de modo
lento sugeridos por [Petsckek et al. (1967)]. A ¢t = 45 s, se nota que la densidad de

corriente tiene una forma més estructurada y finalmente se forma lo que parece ser
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Figura 4.19: Mapas 2D de la densidad del plasma en gr cm 2 a los instantes de tiempo
t =0,10,45,60 s correspondientes al Caso III: Ay = 4.0 Mm.
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Figura 4.20: Mapas 2D de la temperatura del plasma en Kelvin a los instantes de
tiempo t = 0, 10,45, 60 s correspondientes al caso III: Ay = 4.0 Mm.
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una estructura tipo arcada, ya que presenta una similitud morfolégica a la figura 4
de |Guidoni et al. (2016)], en este articulo se propuso un mecanismo para acelerar los
electrones al contraer islas magnéticas formadas por reconexion, aplicando esto a las
lineas de flujo que se mueven hacia el Sol formadas durante la reconexién réapida en
una fulguraciéon eruptiva simulada. Por ultimo a ¢ = 60 s, la forma de la estructura
es similar a la del instante de tiempo t = 45 s, pero muestra valores més pequenos de
densidad de corriente.

De igual forma que en los casos anteriores, se generaron las figuras [{.14{4.25] en
donde se muestran las graficas de cortes 1D a lo largo del eje vertical y justo en medio
del eje x, es decir en & = 0. Por ejemplo, en la figura[4.22] se observan las graficas en
1D de los cortes de los mapas en 2D de la densidad del plasma correspondiente a la
figura[4.19] Al instante de tiempo ¢ = 10 s, se observa que el gradiente de la region de
transicion se disipa y aparecen pequenas variaciones que van desde 2.1 Mm hasta 6
Mm, para después seguir con un comportamiento asintético hasta la distancia de 17
Mm. En los instantes de tiempo ¢t = 45 s y ¢t = 60 s, se observa un comportamiento
en que la densidad decae de forma suave sin presentar un gradiente en la region de
transicion (= 2.1 Mm).

En la figura [£.23] se muestran las graficas en 1D de los cortes de los mapas de
la temperatura del plasma correspondientes a la figura [4.20] Al instante de tiempo
t = 10 s, se observa un aumento significativo de la temperatura hasta valores de
aproximadamente 108 K, y a lo largo del intervalo 1.6-2.1 Mm. Tal aumento coincide
con la region alargada y delgada de mayor temperatura que se muestran en los mapas
2D de la figura [£.20] A los instantes de tiempo ¢t = 45 s y t = 60 s, se puede observar
que la temperatura empieza a recuperarse, excepto que se nota que la region de
transicion se disip6 y la temperatura tiende a ser del orden de 107 K en la parte
superior de la corona, es decir, hubo un aumento de temperatura en la regiéon que
abarca el corte vertical.

La figura[£.24] muestra las graficas del corte 1D de los mapas 2D de la componente
z de la densidad de corriente correspondientes a la figura[£.24] A ¢ = 10 s, se observa

que la densidad de corriente fluctiia bastante a lo largo de toda la direcciéon vertical.



CAPITULO 4. MODELADO NUMERICO DE FULGURACION SOLARES EN 2D52

DB: data.0010.vik
Cycle: 10

DB: data.0000.vik
Cycle: 0

Pencdoeolor
jar Ji
2005

.—_:zeo

Y-Axis
8
Y-Axis

L
X-Axis

U Mauncio U Mauncio
Tue Mor 30 00:5326 2021 Tue Mor 30 00:53:32 2021

DB: data.0060.vik
Cycle: 60
_. - 8470

()

-5.454
Mg 37.40
Mn: 5458

- L
X-Axis X-Axis

U Mauncio U Mauncio
Tue Mor 30 00:53:38 2021 Tue Mor 30 00:53:43 2021

Figura 4.21: Mapas 2D de la densidad de corriente J, en unidades de cédigo a los
instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s correspondientes al Caso III: h;, = 4.0 Mm.
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Figura 4.22: Cortes 1D de la densidad en gr cm™3 a los instantes de tiempo t =
0,10, 45,60 s.
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Figura 4.23: Cortes 1D de la temperatura en Kelvin a los instantes de tiempo ¢t =
0,10, 45,60 s.
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Figura 4.24: Cortes 1D de la componente z de la densidad de corriente (J,) en unidades
de codigo a los instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s.

Al instante de tiempo ¢ = 45 s, se siguen observando variaciones significativas que van
desde la region de transicion (=~ 2.1 Mm) hasta la corona. A ¢t = 60 s, se observa que
la densidad de corriente se mantiene perturbada con un crecimiento visible a nivel de
la corona alta (12-20 Mm). El comportamiento de la densidad de corriente mostrada
en esta figura nos da una idea de la respuesta que puede mostrar el sistema ante la
perturbacion producida por la resistividad magnética localizada. Las variaciones que
se presentan en t = 10,45,60 s muestran comportamientos parecidos a la figura 4,
especificamente la gréafica de la componente y de la densidad de corriente presentadas
por [Yokoyama & Shibata (2001)], la similitud que se presenta es en el sentido que se
presentan variaciones significativas, pero al final vuelven a valores cercanos a cero.
Finalmente en la figura [£.25] se muestran las graficas de la componente vertical de

la velocidad (v,) para cuatro instantes de tiempo. Por ejemplo, al instante de tiempo
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Figura 4.25: Cortes 1D de la componente vertical y de la velocidad (v,) en cm s a

los instantes de tiempo ¢t = 0, 10, 45, 60 s.

t = 10 s, se observa un rapido aumento de la velocidad hasta alcanzar valores de
aproximadamente 10® cm s™!. A t = 45 s, se observa que la velocidad se empieza a
recuperar de la perturbacion debida a la resistividad localizada, y ahora crece lenta-
mente hasta una distancia de 6.5 Mm aproximadamente, mientras que a distancias
mayores aumenta linealmente hasta alcanzar valores de 10® cm s™!. Al tiempo final
de nuestro anélisis (¢ = 60 s), se observa que hasta 6.5 Mm el crecimiento de la ve-
locidad es lento pero a distancias mayores crece linealmente. Este comportamiento
de la velocidad nos indica que hay flujo de plasma hacia arriba a lo largo del corte
vertical que cubre la region delgada y alargada mostrada en los mapas 2D.

En la figura [4.26] se muestran los perfiles de la densidad de masa, temperatura,
componente z de la densidad de corriente y componente vertical de la velocidad como

funciones del tiempo, estimadas en el punto x = 0 Mm y = hy,. = 4.0 Mm, el cual
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representa la ubicacion del perfil de resistividad para el Caso III. Arriba a la izquierda
de la figura se muestra la evolucion de la densidad del plasma, en donde se
observa que en los primeros 10 segundos la densidad decae un poco y luego crece
lentamente hasta los 20 segundos. Finalmente muestra un comportamiento asintético
que tiende a valores de aproximadamente 107! gr-cm ™ a los 60 s. Arriba a la derecha
de la figura [4.26] se muestra la serie de tiempo de la temperatura. En los primeros
segundos se observa que la temperatura crece significativamente hasta alcanzar valores
del orden de 10® K a los 10 segundos aproximadamente. La razon de este incremento
de temperatura se puede deber a que el perfil de resistividad perturba regiones de alta
temperatura localizadas a nivel coronal (6 Mm) y hace que el plasma se caliente mas. A
tiempos posteriores la temperatura disminuye hasta alcanzar valores del orden de 10°
K a los 60 segundos. Abajo a la izquierda de la figura[4.26] se muestra la evolucion de
J. como funcién del tiempo. Particularmente, se puede observar que en los primeros
instantes de tiempo la densidad de corriente decae drasticamente, mientras que a
tiempos posteriores tiende a ser nula. Finalmente, arriba a la derecha de la figura
m, se muestra la serie de tiempo de la componente vertical de la velocidad v,. En
los primeros cinco segundos aproximadamente la velocidad alcanza valores de hasta
4 x 10" cm s !, y después se recupera y decrece ligeramente hasta alcanzar valores

cercanos a 107 cm s1.

4.2.4. Caso IV: hy = 6.0 Mm (Corona alta)

En esta subseccion se muestran los resultados de la simulacién correspondientes
al Caso IV, es decir cuando el perfil de resistividad se localiza a una altura h,. = 6.0
Mm o a nivel de la corona alta. Las figuras [4.27H4.29| muestran los mapas en 2D de
algunas variables representativas. Por ejemplo, la figura [£.27, muestra los mapas en

3 a cuatro instantes de tiempo. A t = 0 s,

2D de la densidad del plasma en gr -cm™
se tiene la configuracion inicial de la densidad del plasma en equilibrio hidrostatico.
A t = 10 s, se observa una estructura de plasma que sale del dominio numeérico y
ademas se forman dos regiones, una region “ovalada” o en forma de “gota” sobre la

region de transicion y otra region “alargada” y delgada relacionada con la estructura
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Figura 4.26: Gréaficas 1D de la densidad de masa (arriba-izquierda), temperatura
(arriba-derecha), componente z de la densidad de corriente (abajo-izquierda) y com-
ponente y de la velocidad (abajo-derecha) como funciones del tiempo estimadas en el
punto x = 0 Mm, y = hy. = 4.0 Mm.
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de la hoja de corriente que se extiende a lo largo de la corona. Al instante de tiempo
t = 45 s, se observa que la regién en forma de “gota” se extiende mas y muestra
subestructuras internas. Por ejemplo, se pueden apreciar regiones con distinta den-
sidad que estan relacionadas con el ascenso de plasma y con su “evaporacion” tal y
como se estudio en |[Takasao & Matsumoto (2015)] y [Xia et al. (2018)]. La evapo-
racion de plasma es debida a la conducciéon de calor, que lleva una parte del calor
en el flujo de salida caliente a la cromosfera a lo largo del campo magnético. Co-
mo resultado, la cromosfera se expande rapidamente, lo que lleva a la formacion de
densos flujos ascendentes calientes llamados “evaporacion cromosférica”. El plasma
evaporado puede entonces propagarse a lo largo de las lineas de campo y formar los
densos arcos magnéticos calientes post-fulguracion |Takasao & Matsumoto (2015)].
La morfologia que presenta al instante de tiempo ¢ = 45 s tiene semejanza a la morfo-
logia que presenta |[Ruan et al. (2020)] en su modelo de fulguraciones solares, donde
también esta relacionado con el proceso de evaporacion del plasma. En el ultimo
instante de tiempo (¢t = 60 s) de la simulacion, se observa una estructura de plasma
ascendente que indica el desarrollo de una inestabilidad de Rayleigh-Taylor (por ejem-
plo ver [Khan & Shah (2019)|, [Zhang et al. (2020)] y [Khomenko et al. (2014)]). En
particular [Khomenko et al. (2014)|, llevaron a cabo un estudio de la inestabilidad de
Rayleigh-Taylor en el contexto de las protuberancias que se forman a nivel de la co-
rona solar. Ademés realizaron simulaciones numéricas de la inestabilidad iniciada por
una perturbacion multimodo utilizando un enfoque MHD, donde encontraron efectos
significativos en la interfaz entre el material coronal y la prominencia en todas las
etapas de la inestabilidad, los cuales son producidos por el movimiento descendente
mas rapido del componente neutro con respecto al componente ionizado del plasma.
Resultados similares a los obtenidos en este caso se pueden ver, por ejemplo, en las si-
mulaciones numéricas MHD considerando el efecto de la conductividad térmica, tales
y como se presentaron en [Takasao & Matsumoto (2015)],

La figura muestra los mapas en 2D de la temperatura del plasma en Kelvin
a los mismos instantes de tiempo que la densidad. Al tiempo inicial (¢ = 0 s), simple-

mente se muestra la temperatura del sistema en equilibrio hidrostatico. Al instante
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Figura 4.27: Mapas 2D de la densidad del plasma en gr-cm ™2 a los instantes de tiempo
t =0,10,45,60 s correspondientes al Caso IV: hy;. = 6.0 Mm.
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de tiempo t = 10 s, se observa claramente la formaciéon de una estructura de alta
temperatura (=~ 10® K) que se divide en dos regiones. La parte inferior de la estruc-
tura se forma sobre la regiéon de transicién y se relaciona con la “evaporacion” del
plasma, tal y como se ha estudiado en las simulaciones de la etapa post-fulguracion
[Takasao & Matsumoto (2015), [Yokoyama & Shibata (1998)|, donde basicamente la
estructura de temperatura es suave a lo largo del campo magnético debido a la con-
ducciéon de calor, que lleva una parte del calor en el flujo de salida caliente a la
cromosfera a través del campo magnético. Esto produce la rapida expansion de la
cromosfera, produciéndose asi densos flujos ascendentes calientes, estos flujos son los
que llamamos “evaporacion cromosférica”’. Por otro lado la estructura de alta tempera-
tura de la parte superior esta relacionada con la formacion de un plasmoide, tal y como
se presenta en [Nishida & Shibata (2009)], donde utilizaron un modelo de reconexion
inducida por un plasmoide que explica las fulguraciones solares. Para esto realizaron
simulaciones MHD de fulguraciones solares cambiando los valores de resistividad y la
velocidad del plasmoide. Al instante de tiempo t = 45 s, se observa que la region que
se formo sobre la region de transicion se expande y alcanza temperaturas que van
desde los 107 K hasta los 10® K, las cuales son consistentes con las observaciones de
las fulguraciones solares hechas por [Ryan et al. (2012)]. Ademas en el modelo de ful-
guraciones solares de [Ruan et al. (2020)], especificamele en el mapa de temperatura
de la figura 1 se obtuvieron resultados morfolégicamente similares a los de este caso,
y precisamente en este instante de tiempo es donde nuestra morfologia se asemeja a la
suyas, ademés las temperaturas también son del mismo orden. A ¢ = 60 s, se ve una
dindmica compleja en la region inferior, junto con la aparicién de la inestabilidad de
Rayleigh-Taylor, la cual podria estar asociada al proceso de “evaporacion” del plasma.
Ademas a este tiempo, la region superior se hace mas ancha, y el sistema puede estar
experimentando una inestabilidad tipo plasmoide. Este tipo de inestabilidad fue es-
tudiada por |Ni et al. (2012)], en donde se investiga mediante simulaciones MHD 2D,
el impacto de la resistividad dependiente de la temperatura y la conduccion térmica
en el desarrollo de inestabilidades tipo plasmoide en la reconexion de las hojas de co-

rriente en la corona solar. En ese trabajo encontraron que la temperatura del plasma
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en la region de la hoja de corriente aumenta con el tiempo y se vuelve mayor que en
la region de entrada. Sus resultados nos proporcionan una explicacion mas detallada
de la rapida liberacion de energia magnética en calor y energia cinética en una fulgu-
racion solar. Por otro lado [Yi-Min Huang, L. Comisso & A. Bhattacharjee (2017)],
llevaron a cabo simulaciones numéricas MHD y encontraron que la aparicion de la
inestabilidad tipo plasmoide esta relacionada con el proceso evolutivo de la hoja de
corriente como tal.

En la figura [£.29] se muestran los mapas de la componente z de la densidad de
corriente J, en unidades de codigo a los mismos instantes de tiempo que las variables
anteriores. A t = 0 s, se observa la hoja de corriente vertical. Al instante de tiempo
t = 10 s, se puede ver que la densidad de corriente forma una regién morfolégicamente
similar a la de la densidad y temperatura, pero sus valores mas altos se distribuyen en
las fronteras de la estructura, mientras que la parte central mantiene valores medios
(=~ 1). Béasicamente la silueta mostrada es similar a la de plasmoide inducido por un
proceso de reconexion, tal y como presentan |Nishida & Shibata (2009)|, en donde
llevaron a cabo simulaciones MHD de fulguraciones solares, cambiando los valores de
resistividad y velocidad del plasmoide. Al instante de tiempo ¢ = 45 s, podemos ver
que la estructura base tiene valores muy parecidos a los del ambiente coronal. Una
caracteristica a destacar es que la estructura que se encuentra en la parte superior
muestra mas estructura, y su morfologia puede estar relacionada con una doble isla
magnética tal y como se estudio en [Guidoni et al. (2016)|, en donde se propone un
mecanismo para acelerar los electrones en islas magnéticas generadas por la reconexion
magnética en un escenario de una fulguraciéon eruptiva. Al instante de tiempo final
(t = 60 s), se observa una estructura asociada al comportamiento de la temperatura
y densidad, en donde las fronteras de la region son las que muestran una densidad de
corriente mas alta.

En la figura [4.30] se muestran las graficas de los cortes 1D correspondientes a
los mapas 2D de la densidad del plasma en gr-cm™ presentados en la figura m
At =0 s, como en todos los demés casos, se tiene la configuracion inicial descrita

por el modelo de la atmésfera C7. Al instante ¢ = 10 s, se observan variaciones que
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Figura 4.28: Mapas 2D de la temperatura del plasma en Kelvin a los instantes de
tiempo t = 0, 10,45, 60 s correspondientes al Caso IV: hy. = 6.0 Mm.
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Figura 4.29: Mapas 2D de la densidad de corriente .J, en unidades de codigo a los
instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s correspondientes al Caso IV: hy,. = 6.0 Mm.
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Figura 4.30: Cortes 1D de la densidad de masa en gr- cm™ a los instantes de tiempo
t=0,10,45,60 s.

van desde distancias iniciales (= 2.1 — 6 Mm) y para las distancias posteriores la
densidad se mantiene. A t = 45 s, nuevamente la densidad esta bastante perturbada
y la region de transicion se disipa por completo. Ademaés, a este mismo instante de
tiempo observamos como las perturbaciones de densidad se acumulan mas a nivel de
la corona alta. Al instante de tiempo final de nuestra simulacion (¢t = 60 s), se ve que
la densidad se mantiene con variaciones muy marcadas, y el sistema no tiende a una
estabilizacion como se mostro en los casos anteriores. Si bien los valores oscilan entre
los de la condicién inicial (= 10717 — 10719 gr-cm™2), ahora las perturbaciones de la
densidad del plasma se distribuyen a lo largo de todo el corte vertical.

La figura [4.31) muestra las graficas de los cortes 1D correspondientes a los mapas
en 2D de la figura[f.28] A t = 0 s, es simplemente la condicion de equilibrio del modelo

semi-empirico C7. A ¢t = 10 s, se observa un aumento significativo de la temperatura
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Figura 4.31: Cortes 1D de la temperatura del plasma en Kelvin a lo instantes de
tiempo ¢t = 0, 10,45, 60 s.

que llega hasta valores del orden de entre 10® y 10° K, este comportamiento se extiende
hasta distancias de la corona alta, y coinciden con las regiones de alta temperatura de
los mapas en 2D, estas altas temperatura también las muestra [Ruan et al. (2020)] en
sus mapas de temperatura de la figura 1. Al instante de tiempo ¢ = 45 s, se observa
que la temperatura sigue variando e incluso aumenta un poco con respecto al instante
de tiempo anterior. Este comportamiento tan inestable de la temperatura es debido a
la dindmica generada por la perturbacion de la resistividad magnética a nivel coronal.
A t =60 s, se observa que el comportamiento de la temperatura es similar al instante
de tiempo anterior, pero se ven algunos “picos” muy marcados a nivel de la corona
alta (= 10 Mm). Es evidente que la temperatura tampoco se estabiliza (al menos a
t =60 s) y ademés que la region de transicion se disipo.

La figura muestra las graficas de los cortes 1D de los mapas en 2D de la




CAPITULO 4. MODELADO NUMERICO DE FULGURACION SOLARES EN 2D67

componente z de la densidad de corriente J, correspondientes a la figura Al
tiempo inicial (¢t = 0 s) la densidad de corriente es constante. Al instante de tiempo
t = 10 s, en el intervalo de distancia 0-4 Mm se observa que la densidad de corriente
oscila entre valores positivos y negativos, mientras que a distancias mayores a 5 Mm
el comportamiento se aproxima a un valor constante. A t = 45 s, se observa que en
el intervalo de 0-10 Mm la densidad de corriente es casi nula, excepto por algunas
perturbaciones en las distancias iniciales. Pasando los 10 Mm la densidad de corriente
muestra variaciones significativas que van desde valores positivos a negativos. En
particular, se ve un pico de densidad de corriente negativa (=~ —50) cerca de 16 Mm.
Al instante de tiempo t = 60 s, se observa como en el intervalo de 0-15 Mm la densidad
de corriente oscila entre valores positivos y negativos. Aproximadamente a 15 Mm la
densidad de corriente aumentar rdpidamente hasta alcanzar su valor maximo cercano
a 40. Estas variaciones significativas de la densidad de corriente en el corte vertical
indican que la perturbacién que sufre el sistema debido a la resistividad localizada
hace que el campo magnético varié y por lo tanto también la densidad de corriente.
Finalmente con respecto a los cortes 1D, en la figura 4.33] se muestran las graficas
de la componente vertical de la velocidad v, en cm s~*. Al instante inicial (£ = 0 s)
el sistema esté en reposo. A ¢t = 10 s, se observa un comportamiento casi constante
en el intervalo de 0-6 Mm y después toma valores negativos, que indican la presencia
de plasma descendente que regresa hacia la parte inferior de la atmosfera solar, es
decir hacia la cromosfera. Después de 6 Mm, la velocidad aumenta significativamente
hasta valores del orden de 10® cm s~!. Al instante ¢ = 45 s, se observan cambios im-
portantes en la velocidad, estos cambios oscilan entre valores positivos y negativos de
hasta —10®% cm s~!. Estos cambios en velocidad estén relacionadas con la propagacion
de plasma hacia arriba y hacia abajo a lo largo de la direcciéon vertical, en particular
[B. Chen et al. (2015)] en sus observaciones de la dinamica solar, observé la propaga-
cion del plasma hacia abajo en estos fenémenos. Por tltimo, a ¢t = 60 s, la velocidad
del plasma descendiente alcanza su mayor velocidad en aproximadamente 15 Mm,
esto indica que domina el plasma que se esté propagando hacia abajo pero atn existe

una interaccién con el plasma que va subiendo, lo que produciria una inestabilidad



CAPITULO 4. MODELADO NUMERICO DE FULGURACION SOLARES EN 2D68

04 Altura 6.0 s Altura 6.0
' Densidad de corriente a t=0 —— Densidad de corriente a t=10 ——
4.03
10
4.02
Py 5 \/\L/\_"\A————A'
. M
S S0 H
3.99
3.98 -5
3.97
-10
3.96
3.95 o) T § 10 12 14 16 18 0 =15 ) T § 10 12 14 16 18 0
Distancia Distancia
% Altura 6.0 % Altura 6.0
Densidad de corriente a t=45 —— Densidad de corriente a t=60 ——
60 40
40
30
20
N N 20
0
10
-20
—40 0
=60 7 I 6 § 10 . 12 14 16 18 0 -10 o I ] § 10 . 12 14 16 18 0
Distancia Distancia

Figura 4.32: Cortes 1D de la componente z de la densidad de corriente (.J,) en unidades
de codigo a los instantes de tiempo t = 0, 10,45, 60 s.
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Figura 4.33: Cortes 1D de la componente vertical de la velocidad Vj, en ¢m/s a los
instantes de tiempo t = 0, 10, 45, 60 s.

tipo Rayleigh-Taylor, ya que es un escenario en donde el plasma menos denso podria
empujar al mas denso.

En la figura se muestran los perfiles de la densidad de masa, temperatura,
componente z de la densidad de corriente y componente vertical de la velocidad como
funciones del tiempo, calculadas en el punto x = 0 Mm y = hy. = 6.0 Mm, el cual
representa la ubicacion del perfil de resistividad para el Caso IV). Arriba a la izquierda
de la figura |4.34] se muestra la serie de tiempo de la densidad en gr-cm=3, en donde
se puede resaltar que en el intervalo de tiempo de 0 a 10 segundos la densidad decae.
Mientras que a partir de los 40 segundos la densidad aumenta y alcanza valores del
orden de 10~ 'g r-cm~3. Arriba a la derecha de la figura [4.34, se presenta la evolucion
en el tiempo de la temperatura. En este serie de tiempo, se ve que la temperatura

aumenta drasticamente en los primeros instantes de tiempo de la evolucién. Después
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Figura 4.34: Gréaficas 1D de la densidad de masa (arriba-izquierda), temperatura
(arriba-derecha), componente z de la densidad de corriente (abajo-izquierda) y com-
ponente y de la velocidad (abajo-derecha) como funciones del tiempo estimadas en el
punto x = 0 Mm, y = hy. = 6.0 Mm.

de los 10 segundos la temperatura muestra valores de aproximadamente 10° K, y
finalmente en 40 segundos decrece nuevamente hasta alcanzar valores de 10" K. Abajo
a la izquierda de la figura [£.34], se muestra la evolucion de J,, en donde se ve en los
primeros instantes de tiempo que decae drésticamente, para posteriormente tender a
un valor nulo. Finalmente, abajo a la derecha de la figura |4.34] se muestra la serie de
tiempo de la componente vertical de la velocidad v,. En esta serie de tiempo se observa
que la velocidad que domina los primeros 10 segundos es la del material descendiente.
A instantes de tiempo posteriores, se ve que domina el plasma ascendente, ya que la
velocidad aumenta hasta valores del orden de 10" cm/s. Dicho aumento es bastante

uniforme y perdura hasta los 50 segundos aproximadamente.
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4.2.5. Discusion

A continuacion, se presenta una discusion de los resultados obtenidos para los
casos descritos en las subsecciones anteriores. Se hara una comparacion general entre
los cuatro casos y ademés se compararan con algunos estudios previos de simulaciones
MHD de fulguraciones solares. Las variables fisicas que se estudiaron en cada caso fue-
ron la densidad, temperatura, densidad de corriente y velocidad vertical del plasma.
Una diferencia importarte a destacar es que el sistema presenta una dinamica distinta
en cada caso. Por ejemplo, la estructura de plasma ascendente tipo plasmoide puede
estar relacionada con lo que se estudio en |Nishida & Shibata (2009)|, en donde por
medio de un modelo de reconexién inducida por plasmoide explicaron las fulguracio-
nes solares basadas en la reconexion magnética. Ademas en |[Bostick (1958)] realizan
experimentos en laboratorio sobre plasmoides, en particular presentan un estudio de
la produccién de plasmoides en un campo magnético, en donde demostraron que los
plasmoides se pueden propagar a lo largo de un campo magnético. En este cotexto es
factible que el material ionizado expulsado en la superficie del Sol se propague y esca-
pe a través del campo magnético, de la misma manera que los plasmoides producidos
en el laboratorio.

La dindmica del sistema indica que en cada caso la velocidad aumenta tal y como

lo podemos ver en los cortes 1D, por ejemplo a t = 10 s la componente vertical de

la velocidad V, correspondiente a las figuras [4.9] [4.17], [£.25] y [4.33] crecen en términos

de la localizacion del perfil de resistividad. Antes de seguir con la interpretacion de
las propiedades fisicas que se estudiaron en el fenémeno, se describiran los diferentes
tipos de morfologias que se observaron en cada caso y se asocian con algunos resul-
tados previos. Empezando con los primeros dos casos, es decir, el Caso I y el Caso
IT. La morfologia de los mapas de densidad y temperatura son bastante parecidas
durante todo el tiempo de la evolucion del sistema. De hecho, los resultados de es-
tos dos casos son los que mas se parecen entre si, ya que la ubicaciéon del perfil de
resistividad es similar, para el caso que se localiza a 1.6 Mm y en el otro a 2.1 Mm.

Por otro lado, en el Caso III, la morfologia de las estructuras representadas por la
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densidad de masa y temperatura son diferentes a las obtenidas en los primeros dos
casos. En este caso la morfologia de la densidad y temperatura son similares a las
obtenidas en las simulaciones numéricas MHD llevadas a cabo por [Xia et al. (2018)],
sin embargo, en nuestra simulacion la estructura resultante es un poco mas alargada
y por lo tanto no se relaciona directamente con la estructura post-fulguracion. En el
ultimo caso, es decir, en el Caso IV la morfologia de las estructuras representadas por
la densidad de masa y temperatura son significativamente distintas en comparacion
con los tres casos anteriores. Especificamente en este caso es cuando se pueden obser-
var que las estructuras post-fulguraciéon son mas parecidas a las obtenidas por medio
de simulaciones MHD, y en donde se han propuesto modelos estandar del estado del
plasma en la etapa post-fulguracion solar, por ejemplo, ver [Ruan et al. (2020)] que
muestran un “modelo estandar de una fulguracién solar” donde combinan la MHD
con un modelo analitico de electrones rapidos, ajustado para manejar campos mag-
néticos de reconexién que evolucionan en el tiempo. También son similares a las
obtenidas en [Yokoyama & Shibata (1998)] en donde por medio de un modelo MHD
que incluye el efecto de la conductividad térmica simulan la formaciéon de una ful-
guracion solar. Una diferencia sustancial de nuestros resultados es que muestran la
presencia de estructuras asociadas con una inestabilidad de Rayleigh-Taylor, ver por
ejemplo [Khan & Shah (2019)], en donde estudian el fenémeno de la inestabilidad de
Rayleigh-Taylor en dos dimensiones utilizando la formulacion de interfaz difusa de
las ecuaciones incomprensibles de Navier-Stokes, o |[Zhang et al. (2020)| que realiza-
ron un experimento de la inestabilidad magnética de Rayleigh-Taylor que simula un
arco magnético en la corona solar, y [Khomenko et al. (2014)] que estudiaron la ines-
tabilidad de Rayleigh-Taylor en una regién de transicién prominencia-corona en un
régimen no lineal.

Con respecto a los cortes 1D y las series se tiempo, se pueden hacer las compara-
ciones siguientes. Por ejemplo, la densidad del plasma es muy similar en los Casos I
y II, mientras que es menor en los Casos III y IV, siendo el Caso IV donde el plasma
es menos denso. En los cuatro casos se muestran perturbaciones a lo largo del corte

vertical, lo que indica el efecto de la resistividad localizada en esa region. En especial,
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en el Caso IV es cuando la densidad presenta las perturbaciones mas significativas.
Con respecto a la temperatura del plasma en el Caso II son mayores que en el Caso
I. Pero para el Caso III y IV, las temperaturas mas altas también las encontramos en
pequenas regiones a lo largo de la direcciéon vertical, y en especial en el Caso IV se
presentan las variaciones mas significativas y se alcanzan los valores mas altos de la
temperatura. En las series de tiempo de la temperatura se puede ver que en los Casos
[ y II la temperatura es mayor en los instantes de tiempo iniciales, mientras que en
los Casos III y IV, las temperaturas altas se mantienen por més tiempo, siendo el
Caso IV en el que se nota mas este comportamiento. La forma en cémo se distribuye
la densidad de corriente en los distintos casos es diferente a como se comporta la
densidad de masa y la temperatura. Por ejemplo, el Caso IV es el que presenta menor
densidad de corriente en la estructura en los primeros 10 segundos, mientras que el
Caso III en el instante de tiempo t = 10 s, es cuando se alcanzan valores mas altos
de la densidad de corriente en comparacion con los otros tres casos. Lo més notable
del comportamiento de la densidad de corriente es cuando llega a los 45 segundos
de evolucion, ya que es donde la estructura del Caso IV pasa a tener las densidades
de corriente més grandes que las de los Casos I, II y III. Al final de la evolucién la
densidad de corriente del Caso IV muestra los valores mas grandes comparada con
los demas casos. Finalmente, en el comportamiento de la componente vertical de la
velocidad vy, se ve que en los cuatro casos aumenta, sin embargo, en el Caso IV alcan-
za valores negativos, lo cual indica la presencia de plasma ascendente y descendente
durante la evoluciéon. En el Caso IV al ser mas evidente la apariciéon del plasma as-
cendente y descendiente, la existencia de una inestabilidad se puede explicar ya que
los dos flujos tienen diferentes densidades, y ademas la gravedad esté actuando en la

direccion vertical.
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Conclusiones

En esta tesis se present6 un panorama general de la estructura del Sol, dando
énfasis a los eventos eruptivos que tienen lugar en la atmosfera solar, es decir a las
fulguraciones solares. Se considerd que la atmosfera solar esté formada por un plasma
completamente ionizado, en donde la aproximacion de la MHD resistiva es razonable
para describir su dinamica. En particular, se simul6 la formaciéon de estructuras ti-
po fulguracion solar en su etapa post-fulguracion utilizando simulaciones numeéricas
de las ecuaciones de la MHD resistiva en 2D. Para modelar el problema se utiliza-
ron condiciones iniciales similares a las descritas por |Takasao & Matsumoto (2015)],
en particular las condiciones iniciales para el campo magnético, pero se incluyé una
atmosfera solar mas realista y se tomo en cuenta el efecto de la gravedad. Especifica-
mente, se adopté el modelo semi-empirico C7, el cual describe de forma més realista
el minimo de temperatura a nivel de la cromosfera y el gradiente cerca de la regiéon
de transicion. Finalmente, se consideré un perfil de resistividad anémalo similar al
que se usé en |Takasao & Matsumoto (2015)], sin embargo, se vari6 su posicion para
definir cuatro casos etiquetados por Caso I, Caso II, Caso III y Caso IV para las simu-
laciones numeéricas llevadas a cabo. Las ecuaciones de la MHD resistiva se resolvieron
numéricamente usando el codigo PLUTO, el cual es suficiente robusto para aplicarlo
al estudio de fenémenos en la atmosfera solar.

De acuerdo a los resultados de las simulaciones obtenidas en esta tesis, se pue-

de concluir que se simul6 la formaciéon de estructuras de plasma que se aseme-

74



CAPITULO 5. CONCLUSIONES 75

jan morfologicamente a las obtenidas en la etapa post-fulguracion en las simula-
ciones MHD llevadas a cabo por [Ruan et al. (2020)], [Yokoyama & Shibata (1998)],
[Yokoyama & Shibata (2001)| y [Takasao & Matsumoto (2015)|. Ademaés, se encontro
que la posicion de la resistividad magnética afecta la morfologia y dinamica de las es-
tructuras después de la fulguracion, en particular, cuando se ubico el perfil en la parte
baja de la atmosfera solar (cromosfera alta y region de transicion), las estructuras
post-fulguracion se mostraron mas alargadas que las estructuras mostradas en el mo-
delo estandar de las fulguraciones después de haber ocurrido. Por otro lado, cuando
se ubico la resistividad a nivel coronal, se obtuvo que las estructuras que se forman
después de la fulguraciéon son mucho mas parecidas a las estructuras post-fulguracion
del modelo estandar, en especial, cuando se localiz6 la resistividad a 6 Mm, la estruc-
tura es muy similar a la esperada para la etapa post-fulguracion, y ademéas muestra
la presencia de una dindmica mas compleja y la aparicién de una inestabilidad tipo
Rayleigh-Taylor.

Para estudios futuros se podria profundizar mas en el anéalisis de la inestabilidad
tipo Rayleigh-Taylor, ya que esta nos podria dar una perspectiva mas amplia acerca
del entendimiento de la dindmica compleja que se presenta en el proceso de post-
fulguracion. También, se podria generalizar a un modelo 3D e incluir los efectos de la

conductividad térmica y las pérdidas por radiacion en la corona.
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