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O presente trabalho pretende, através de uma abordagem didética, resgatar a intima ligagdo entre processos
de propagacao de ondas no plasma estelar e aquecimento coronal.
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Using a pedagogical approach, this work aims at rescuing the intimate connection between the processes of

wave propagation in plasma and the stellar coronal heating.
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1. Introdugao

O plasma, hoje conhecido como o quarto estado da
matéria, foi identificado primeiramente (1879) por Sir.
William Crookes em um tubo, tubo de Crookes, e ini-
cialmente denominado de matéria radiante. A natu-
reza dessa matéria radiante foi estudada por Sir. J.J.
Thomson em 1897. Posteriormente, em 1927, Irving
Langmuir designou de plasma. O plasma, constituinte
essencial do universo, é um estado fisico da matéria que
se assemelha a um gés com grande nimero de particulas
ionizadas. Essa presenga de portadores de carga da ao
meio a caracteristica de um condutor, portanto, capaz
de responder a campos eletromagnéticos. Esse meio
condutor exibe neutralidade macroscopica e seus ele-
mentos constitutivos apresentam comportamento cole-
tivo devido as forgas coulombianas de longo alcance.
Um modelo simplificado para descrevé-lo, que adotare-
mos aqui, é o da magnetohidrodinamica.

Na magnetohidrodinamica, o plasma é tratado como
um unico fluido, contendo um formalismo que com-
porta as equagoes de conservagao de massa, momentum
e energia, uma lei de Ohm generalizada e as equagoes
de Maxwell. Nesse contexto, objetivamos descrever, de
forma didatica, o intrigante processo de aquecimento
coronal, sinalizando para a importancia dos proces-
sos de transporte de energia associados as ondas em
plasma. Como veremos, o plasma estelar, estando nor-
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malmente permeado por campos magnéticos, torna-se
um ambiente natural para propagagao de diversos ti-
pos de ondas, como as que serao descritas posterior-
mente (sonoras, magnetosonicas e Alfvén). Esse artigo
aborda o problema do aquecimento da atmosfera estelar
numa linguagem que permite a inclusao dos leitores nao
familiarizados com astrofisica. Um grande esforco foi
feito para agregar, num s6 espago, formas didéticas de
apresentar todas as ferramentas necessarias a compre-
ensao dos processos envolvidos. Tal esforgo contempla
o uso, sempre que possivel, da forca da analogia como
instrumento didatico, bem como, tenta apresentar, de
forma detalhada, os desenvolvimentos matematicos ine-
rentes ao assunto. Uma contribuigao extra a compre-
ensao do processo de aquecimento é dada na secao 5.
Nessa segao, o leitor tera a oportunidade de ver quais
parametros tornam-se relevante para o amortecimento
dos diversos tipos de ondas e, com isso, mesmo den-
tro das limitacoes tedricas do desenvolvimento apresen-
tado, poder inferir quais mecanismos podem ser mais
eficientes dependendo do tipo de ambiente estelar. As-
sim, acredito contribuir, principalmente, com os estu-
dantes de iniciacao cientifica que, normalmente, esbar-
ram em textos muito especializados.

Ressalto, ainda, que parte desse esforgo estd anco-
rada no trabalho desenvolvido durante a tese de douto-
rado do autor [1].
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2. Situando o problema do aquecimento
da corona estelar

2.1. Atmosfera estelar

A analise estrutural de uma estrela permite distinguir
duas grandes regioes: o interior estelar e a atmosfera.
O interior estelar é composto por uma regiao central,
nicleo, um envoltério radiativo e um envoltério con-
vectivo, enquanto a atmosfera estelar encontra-se sub-
dividida nas regides designadas por: fotosfera (esfera
de luz), cromosfera (esfera colorida) e coroa (a raiz la-
tina da palavra corona), constituindo um refinado labo-
ratério de fisica de plasma, onde estruturas complexas
e varidveis estao presentes. Nosso objeto de estudo,
a atmosfera, comega por uma camada mais interna, a
fotosfera, cuja base define o que usualmente se chama
de superficie da estrela, que serve de referéncia para as
medidas de alturas na atmosfera.

Muito embora as estrelas, em diferentes estdgios
evolutivos, exibam caracteristicas peculiares, as ob-
servagoes detalhadas do Sol, facilitadas pela sua proxi-
midade com nosso planeta, tém fornecido subsidio para
ampliar de forma significativa nossa compreensao das
estrelas em geral. Antes de generalizar a discussao so-
bre a atmosfera estelar, breves consideracoes sobre a
atmosfera solar serdo feitas. A Fig. 1 ilustra a estru-
tura do Sol.

‘ento Solar

Figura 1 - Regides do Sol: representagao do interior e da atmos-
fera solar marcada com a presenga de estruturas como: manchas
solares, proeminéncias, vento solar. Fonte: adaptacao da Ref. [2].

2.2. Atmosfera solar

A primeira camada da atmosfera solar, fotosfera, exibe
uma profundidade em torno de 400 km, seguida da cro-
mosfera com aproximadamente 2000 km, de uma regiao
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de transi¢cdo estreita e, finalmente, de uma extensa co-
roa, cuja espessura nao é bem definida, mas chega a
varios raios solares.

Na Fig. 2 vé-se uma ilustragao simplificada do com-
portamento térmico dessas camadas do Sol. Apesar de
nao abranger toda extensao da coroa, pode-se ter uma
idéia relativamente ampla do comportamento da den-
sidade e da temperatura solar. Essas informacoes vém
auxiliar a compreensao das caracteristicas basicas das
diferentes camadas, bem como do intrigante comporta-
mento térmico das camadas mais externas e revelar o
problema central do aquecimento atmosférico estelar.
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Figura 2 - Camadas Atmosféricas do Sol. Fonte: adaptagao da
Ref. [3].

Na Fig. 2 notamos, a medida que nos distancia-
mos do interior do Sol, uma diminui¢do continua da
densidade da atmosfera. Ressalta-se também que, na
fotosfera, a temperatura diminui até atingir um valor
minimo e, a partir desse ponto, inicia-se a nova camada,
a cromosfera.

Como bem estabelecido, uma elevada quantidade de
energia é liberada no interior estelar, devido as reagoes
de fusao. Dessas reagoes nucleares decorre a trans-
mutagao de elementos leves em elementos mais pesados
e, consequentemente, uma producdo enorme de ener-
gia. Essa regido mais interna da estrela funciona como
uma espécie de fornalha, sendo natural que se espere
um decréscimo de temperatura a medida que nos dis-
tanciamos do foco de aquecimento. Entretanto, em ge-
ral, tal comportamento térmico nao ocorre na atmos-
fera das estrelas. A Fig. 2 mostra que essa expecta-
tiva de decréscimo da temperatura é satisfeita apenas
na fotosfera. Uma simples andalise da Fig. 2 revela,
a partir do ponto chamado de Tmin, que a tempera-
tura cresce de forma continua e relativamente suave
até um ponto onde ocorre um crescimento abrupto, de-
marcando a chamada zona de transicao. Da zona de
transicao em diante comeca a camada mais externa da
atmosfera, com temperaturas ainda mais elevadas. Es-
tamos falando da coroa solar.

Nesse ponto da nossa abordagem, surge a inquie-
tante questao: como justificar essas altas temperaturas?
Elucidar as causas da existéncia de altas temperaturas
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nas camadas mais externas da atmosfera do Sol ou de
uma estrela em geral tem sido uma tarefa desafiadora.
Até o presente momento, apesar de véarias propostas
de mecanismos de aquecimentos terem sido feitas, o
problema do aquecimento das camadas mais externas
continua em aberto.

Sabemos que praticamente todas as estrelas estao
envolvidas por uma camada quente, onde a tempera-
tura alcanga valores quase tao altos quanto os valores
presentes nos nucleos estelares. Essas camadas aqueci-
das s@o responsdveis pela emissdo de raio-X, UV (ra-
diacao ultravioleta) e emissoes de rédio.

2.3. Mecanismos de aquecimento da atmosfera
estelar

Tanto as observagoes realizadas em terra como as obti-
das por satélite tém mostrado que, provavelmente, to-
das as estrelas, com possivel excecdo das estrelas A,
tém regides de suas atmosferas com temperatura muito
maior que o valor fotosférico. Para leitores menos fami-
liarizados com a classificacao estelar, devo ressaltar que
uma estrela A se encontra na regiao do diagrama HR,
principal diagrama destinado ao estudo de evolugao es-
telar, na regiao onde se encontram aquelas com altas
temperaturas. Esse diagrama HR (Hertzsprung e Rus-
sell) faz a classificagdo das estrelas com sendo tipos es-
pectrais O, B, A, F, G, K, M. Nessa classificacao a
temperatura decresce de O para M. O Sol, por exem-
plo, uma estrela do tipo espectral G, por ser nossa
estrela mais préxima, oferece um nivel de informagcao
mais amplo das estruturas que sao exibidas por suas
diferentes camadas. Edlén [4] descobriu que a corona
solar é uma camada gasosa com temperatura de milhoes
de graus. Desde muitos anos temos evidéncias de que,
préximo da superficie visivel do Sol, o gradiente de tem-
peratura torna-se zero e que a temperatura da cromos-
fera e da corona cresce radialmente para fora da regiao
central da estrela. Historicamente, a explicagcao desse
fendmeno nasceu das iniciativas independentes de Bi-
ermann [5, 6] e Schwarzschild [7]. Eles sedimentaram
suas explicagoes nos processos de aquecimentos origina-
dos por dissipagao de ondas de choques. Tais distirbios
seriam gerados por ondas sonoras de pequenas amplitu-
des na zona convectiva de hidrogénio e se propagariam
em direcao as camadas mais externas. Resumidamente,
tem-se o crescimento em amplitude, como consequéncia
do decréscimo de densidade das camadas exteriores, a
acumulacao para o choque e a rapida dissipagao da
energia. A parcela de energia solar carregada pelas on-
das (transportada pela fotosfera e zona de transicao)
é liberada na cromosfera e coroa solar. O balanco de
energia, nessas camadas exteriores, entre a energia for-
necida pelas ondas e a energia emitida em forma de
radiacao da o perfil de temperatura peculiar dessas ca-
madas.

Essas idéias foram elaboradas de forma detalhada
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por Schatzman [8] e por Schirmer [9], mostrando que
muitas das caracteristicas observadas da cromosfera e
da corona solar podiam ser entendidas através de suas
concepgoes. Diversos autores [10-29], posteriormente,
desenvolveram essa idéia inicial.

Em adicao a essa atraente proposta de aqueci-
mento, Alfvén [30] apresentou um mecanismo seme-
lhante de aquecimento para a alta atmosfera este-
lar, diferenciando-o do mecanismo anterior pelo tipo
de onda envolvido no processo. Ao invés de ondas
mecanicas, ondas sonoras, ele propds ondas que surgem
de perturbagoes no campo magnético conhecidas como
ondas Alfvén. Essas ondas passaram a ser consideradas
como agentes capazes de aquecer a alta atmosfera este-
lar. A idéia de Alfvén, posteriormente respaldada por
diversos autores [31-33], d4 énfase ao fato da atmosfera
solar ser um gas parcialmente ionizado e que se encon-
tra imerso num campo magnético. Do movimento desse
plasma congelado ao campo magnético, nascem as on-
das Alfvén, que se propagam e sao dissipadas na atmos-
fera estelar mais externa. Evidéncias mais diretas da
veracidade dessa concepgao sao fornecidas pelos resul-
tados observacionais [34-36], em que praias (plages) de
calcio, regioes onde a linha K de emissao cromosférica
de Ca II é excepcionalmente brilhante, coincidem com
regices de fortes campos magnéticos. O maior aqueci-
mento nessas regioes plages, estd aparentemente relaci-
onado a presenca desses fortes campos magnéticos.

Outra indicacado da importancia do campo
magnético no aquecimento das camadas exteriores do
Sol é fornecida pelas espiculas [37] ou jatos [38], ob-
servados no limbo cromosférico superior. Essas carac-
teristicas foram consideradas por muitos autores [31,
39] como exemplos visiveis das ondas de choques que se
propagam para fora da cromosfera e vao se dissipar na
corona. Assim, parece existir uma conexao entre campo
magnético solar e os disttrbios propagando-se para fora
na cromosfera superior. Outra observacdo mais indi-
reta ressaltando a importancia do campo magnético é
fornecida pelas observagoes das linhas de emissao K do
espectro de estrelas tipo tardio. Para essas estrelas,
a estrutura de suas superficies nao pode ser resolvida.
Apesar disso, parece claro que as linhas de emissao
devem surgir na cromosfera exterior, como no Sol.

E claro que, do ponto de vista tedrico, os efei-
tos magnetohidrodindmicos devem ampliar sua im-
portancia em alguma altura da cromosfera, porque,
enquanto em primeira aproximagao, a velocidade do
som (Vg) é constante, a velocidade das ondas Alfvén
(Va) cresce rapidamente para o exterior devido ao
decréscimo da densidade da atmosfera, Eq. (B2). Dessa
forma, o campo magnético interfere pouco, quando
V4 < Vg, mas nao pode ser negligenciado, quando
Va > Vs.

De maneira geral, sabemos que as camadas exteri-
ores da atmosfera numa estrela sao caracterizadas por
grandes perdas de energia, como as observadas na cro-
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mosfera (predominantemente perdas por radiacdo) e as
diversas perdas observadas na corona estelar (tanto por
condugao, radiagdo, como por fluxo de vento estelar).
Portanto, se ndao existissem mecanismos capazes de for-
necer constantemente energia a essas camadas, elas ra-
pidamente esfriariam. Desse entendimento, surge uma
série de propostas de mecanismos de aquecimento para
as camadas exteriores da atmosfera estelar. Uma ampla
visdo dessas propostas de aquecimento da cromosfera e
corona estelar pode ser encontrada nos seguintes artigos
de revisao: [12, 17, 31, 40-72]. Uma reflexao cuidadosa
nos permite concluir que, provavelmente, o aquecimento
da cromosfera e corona estelar nao pode estar reduzido
a um unico processo, contemplando, assim, inimeros
mecanismos ao mesmo tempo. Alguns desses mecanis-
mos podem operar globalmente, enquanto outros ape-
nas em situacoes fisicas particulares. Nesse sentido,
apresentaremos, nas sessoes seguintes, uma discussao
didatica dos tipos de ondas, ja mencionados, que, pro-
vavelmente, sdo responséveis pelo perfil do aquecimento
coronal nas diferentes escalas local ou global.

3. Ondas acusticas, ondas Alfvén e

magnetosonicas

3.1. Introducao

O plasma estelar enriquecido com o campo magnético é
palco de diversos tipos de processos ondulatorios, den-
tre os quais ressaltam-se: as ondas acusticas, as magne-
tosonicas e as ondas Alfvén. As ondas actsticas consti-
tuem uma forma bem familiar de propagacao de ener-
gia, que normalmente é analisada no contexto em que
o0 meio é um fluido nao-condutor, compressivel e livre
de campos magnéticos. Comegaremos, na perspectiva
da hidrodinamica usual, uma breve discussao sobre as
ondas acusticas. Posteriormente serao apresentados ou-
tros tipos de ondas que podem surgir num plasma mag-
netizado dentro de uma abordagem que garanta a forca
da analogia como instrumento diddtico. Passo adicio-
nal de natureza mais matemaética, incluindo todos os ti-
pos de ondas no plasma, podera ser apreciado na segao
4.2. Nessa secdo, a Eq. (B3), derivada da estrutura
das equacoes da MHD, conduzird de forma natural e
conveniente aos diversos tipos de ondas que um plasma
magnetizado pode suportar.

Tendo em vista que o depdsito de energia na at-
mosfera estelar, via absorcao de ondas, constitui um
mecanismo bastante citado na literatura especializada,
é natural o interesse em descrever esses processos osci-
latérios para, assim, poder explicitar os parametros que
interferem na absorcao dessas ondas.

3.2. Ondas acusticas

O movimento oscilatério de pequena amplitude num
fluido compressivel é bem conhecido como ondas sono-
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ras. Em tal processo, o fluido esta sujeito a compressoes
e rarefacoes, que serao descritas através de perturbacoes
nos valores de equilibrio das grandezas que descrevem
o fluido. Para distinguir os valores das perturbacoes
dos valores de equilibrio, utilizaremos, para estes, indice
zero, e, para aqueles, uma linha na parte superior da
letra. Uma excegao sera feita para a perturbagao na ve-
locidade, que sera designada apenas por v. Portanto,
Dpo € po representam as grandezas pressao e densidade
no equilibrio, enquanto v, p’ e p’ representam as per-
turbagoes na velocidade, pressao e densidade, respecti-
vamente. Assim, escreveremos

p=po+p; p=potp. (1)
As variacoes de pressdao e densidade comparadas
aos valores de equilibrio sao extremamente pequenas,
p' << poep << po.
Sendo assim, as equagoes da continuidade e de Eu-
ler, a saber

op B

& v-(v) =0, 2
ov 1
a+(v~V)V—f;Vp, (3)

ficarao reduzidas, apds desprezar termos como (v-V)v.
Em outras palavras, uma vez que o processo descrito
acima é para pequenas oscilagoes (pequenas velocida-
des), essa abordagem permite desprezar termos como
(v - V)v, que aparece na equagio de Euler, Eq. (B),
bem como os termos de segunda ordem, na equacao da
continuidade, Eq. (B).

Dessa forma, as equagoes da continuidade e de Euler
serao escritas como

a /

afi‘FPoV'V:Oa (4)
ov 1 ,

Yoy =o.

5 +p0Vp (5)

Para uma porcao do fluido de massa M ocupando
um volume V', um acréscimo de pressao (Ap > 0) pro-
voca, em geral, uma diminui¢do de volume (AV < 0).
Define-se, portanto, o mddulo de compressibilidade k
como sendo

AV )V 6
o (6)
Percebe-se entdo que, quanto mais compressivel for
um fluido, maior seréd a variagao percentual do volume
provocada por uma dada variagao de pressao. Con-
sequentemente, o médulo de compressibilidade  serd
maior.

Outra grandeza relevante para esse estudo é o
mddulo de elasticidade, B. O médulo de elasticidade
é o inverso da compressibilidade, logo

B=—. (7)
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Como a densidade volumétrica(p) é dada por
p = M/VeAp=—pAV/V, aEq. (B) se transforma
em

1Ap
K= ——. 8
p Ap (8)

Portanto, o médulo de elasticidade serd dado apro-
ximadamente por

Ap
B = pg—
o Ap’ (9)
ou ainda,
p/
B = po=. (10)
P

Assim, da Eq. (I0), temos

’ Po 4
= 9. 11
p="gp (11)
As Egs. (@) e (B) relacionam as grandezas pertur-
badas p’, p' e v. Para a obten¢do de equagdes que
expressem a evolucao temporal de cada grandeza per-
turbada, pode-se, inicialmente, eliminar as grandezas p’
e v e ficar apenas com uma equagao para a perturbagao
na pressao p’.
Usando a Eq. (I0) na Eq. (@), eliminamos p’e ob-
temos
op’
— =—-BV -v. 12
ot (12)
Tomando-se a divergéncia da Eq. (H), eliminamos
Vv, ou seja

4 RS

—(V-v)=——V? 13
57 (V¥) = =V (13
Derivando-se a Eq. (I2) em relagdo ao tempo,
obtém-se
0%p’ 0
=-—-B— -V). 14
52 5 (V) (14)

Substituindo-se a Eq. (3) na Eq. (@), encontra-
mos

a2p/
vy — % =0, (15)
ou, ainda,
1 0%
2 _
Vv p/ - V7S2 8152 =0. (16)

A Eq. (@) é uma equagdo de onda para a per-
turbacao da pressao propagando-se com velocidade

B
Vs =/=, 17
s . (17)

onde Vg é a velocidade das ondas sonoras.
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Seguindo um processo andlogo, eliminando-se p’, en-
contramos a equacdo de onda para v, ou seja,
1 0%v
Vv — ——— =0. 18
Vv ot? (18)
Seguindo agora esses procedimentos aplicados para
p, € facil mostrar que
1 62[)/
Vi — — =0. 19
Para obtermos o comportamento da velocidade do
som em fun¢do de grandezas como temperatura, T,
pressao, p, densidade do meio etc., fagamos uma andlise
no contexto de um gés ideal. Sabe-se que a equagao de
estado do gas ideal é dada por

-2 2
p=-p (20)

onde K é a constante de Boltzmann, T é a temperatura
absoluta, m a massa de uma particula e que, em adicao,
as vibragoes sonoras sao rapidas o suficiente para se-
rem consideradas um processo adiabatico. Processos
adiabaticos num gés ideal satisfazem a equagao

pV7 = cte, (21)

sendo Vo volume do géas e v a razao entre o calor es-
pecifico a pressdo constante, Cp, e calor especifico a
volume constante, Cy,

v7=Cp/Cy. (22)

Desta forma, temos

p="bp, (23)

onde b é uma constante.
Na condigao de processo adiabético, a Eq. (I0) pode
ser escrita como

B =p(dp/dp)s - (24)

Nessa equacao, o indice s denota que o processo é
reversivel e adiabatico.
Logo, da Eq. (23) e da Eq. (£4), obtemos

B =p. (25)

Portanto, fazendo uso das Eqs. ([d) e (B3), con-
seguiremos expressar a velocidade da onda sonora em
funcdo das grandezas pressao e densidade, a saber,

Vs = /vp/p. (26)

Por outro lado, usando a Eq. (E0) na Eq. (EH), ob-
temos a velocidade da onda sonora em fungao da tem-
peratura, a saber,

Vs = /yKT/m. (27)
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Com boa aproximacao, podemos afirmar que
Vsa VT. (28)

3.3. Ondas Alfvén

Dentro da perspectiva da hidrodindmica usual, ex-
cluindo as ondas de superficie, as inicas possiveis com
pequeno comprimento de onda sao as ondas acusticas
(ondas compressiveis longitudinais, analisadas na sec¢ao
anterior).

Como ja explicitado no ambito da magnetohidro-
dinamica, um fluido compressivel imerso num campo
magnético possibilita a existéncia de outros tipos de
movimento ondulatério, tais como as ondas Alfvén e as
ondas magnetosonicas.

Uma das propriedades notéaveis do campo magnético
em MHD é a propagacao de ondas transversais ao longo
das linhas de indugao que representam esse campo. Tal
processo muito se assemelha ao obtido quando cordas
elasticas sao postas para vibrar.

Como bem se conhece, as vibragoes transversais
numa corda elastica se propagam com uma velocidade
dada por

Veorda = \/tens&o/densidade . (29)

Quando um fluido condutor imerso num campo
magnético é posto para oscilar, o efeito do congelamento
das linhas de campo no fluido faz com que essas linhas
também oscilem. Assim, trocando-se as cordas eldsticas
por linhas de indugao magnética, a analogia fica per-
feita. Nessa situacao, a velocidade da onda gerada serd
dada de forma totalmente analoga, bastando substituir
a tensao da corda pela tensao magnética. Portanto,
estdo presentes os elementos fundamentais para que
um modo oscilatorio se propague através do meio: a
for¢a restauradora (produzida pelo campo magnético)
e a inércia (inerente a densidade do fluido).

Desta forma, levando-se em conta que a tensao
magnética Ty [73] é dada por

Ty = BG4, (30)

a velocidade V4 desse novo tipo de ondas serd, apos
substituir o valor da tensao magnética na equagao

Va = \/tensao magnética/densidade, (31)

Va = /B2 /4mpo. (32)

Alfvén (1942) foi o primeiro a assinalar existéncia
dessas ondas, dai serem conhecidas como ondas Alfvén.
Face ao seu papel no processo de transporte de ener-
gia e momento, elas sdo de grande importancia na As-
trofisica, como serd visto adiante. A Fig. 3 ilustra a
propagacao de uma onda Alfvén.

Nelson
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Figura 3 - Propagacao de uma onda Alfvén. Representagao das
linhas de campo magnético congeladas a um plasma com movi-
mento oscilatério.

3.4. Ondas magnetosonicas

Onda magnetosénica ou onda magnetoacistica é outro
tipo de onda, uma oscilagao longitudinal que se observa
em plasmas magnetizados. Essas ondas, como o préprio
nome deixa transparecer, estao intimamente relaciona-
das a uma estrutura que se assemelha a uma onda so-
nora, mas a presenca do campo magnético lhe confere
algo de especial. De fato, conforme elas se propagam,
vao criando regices de compressao e rarefagoes nao sé
de densidade do fluido, mas também de intensidade do
campo magnético.

Uma maneira sucinta de compreender esse tipo de
oscilagao pode ser feita retomando a expressao da velo-
cidade de uma onda sonora, Eq. (EB) e, nessa equagao,
corrigir o valor da pressao, adicionando o termo refe-
rente & pressdo magnética [73], Py = B3 /8m. Por-
tanto, a pressao, agora corrigida, serd uma pressao to-
tal, pr = p + Pas. Designaremos a nova velocidade,
velocidade da onda magnetosonica, por Vyr. Entao, po-
demos escrever

d B?
i-a () (33)
P & P=po
ou, ainda,
d (B?
=it (5) (31)
dp 8 pP=po

onde o indice zero refere-se ao estado nao perturbado e
Vs é a velocidade adiabatica do som, discutida anteri-
ormente Egs. () e (B).

Nesse ponto, vale salientar qual deve ser a relagao
entre os valores perturbados e nao perturbados das
grandezas densidade do fluido e intensidade do campo
magnético. Essa relagao pode ser facilmente obtida con-
siderando que, para uma coluna do fluido (com a drea
da base perpendicular as linhas de campo), durante as
oscilagoes provocadas pela onda, as linhas de campo
magnético estejam congeladas ao fluido condutor; e que
o fluxo de campo magnético (através da base da referida
coluna) e o fluxo de massa por unidade de comprimento
da coluna sejam conservados.

Assim, podemos escrever

B/p = Bo/po. (35)
Usando a Eq. (B3) na Eq. (B3) e o valor da veloci-
dade Alfvén, dado pela Eq. (B2), tem-se
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Vi = V§ + V3. (36)

Da Eq. (BO), pode-se verificar que, dependendo
da relagao entre a pressao magnética e a pressao do
fluido, a velocidade Vj; pode ser aproximadamente a
velocidade da onda actstica ou a velocidade de uma
onda Alfvén. Em outras palavras, o jogo entre pressao
magnética e pressao do fluido determina se a velocidade
da onda magnetosonica se aproximara da velocidade
da onda acustica (no caso do efeito magnético ser des-
prezivel, portanto, pequena pressao magnética) ou se,
essencialmente, a velocidade serd igual a de uma onda
Alfvén (quando o termo de pressdo magnética domina
o termo de pressao do fluido).

A Fig. 4 ilustra uma onda magnetosonica.

Figura 4 - Onda magnetosonica propagando-se paralelamente ao
campo magnético. Observemos as compressoes e rarefacoes de
linhas de forca e do fluido condutor. Fluido e linhas de forga
movem-se juntos (situa¢do de congelamento do plasma).

Nossa abordagem explicitou os processos ondu-
latorios, num plasma magnetizado, utilizando o poder
da analogia como instrumento diddtico. Muito em-
bora tal estratégia seja conveniente para uma primeira
apresentacao desse contetido, enriqueceremos nossa dis-
cussao dando, agora, o tratamento mais geral oriundo
da magnetohidrodinamica. Nesse tratamento, os pro-
cessos de amortecimento das ondas, pelo meio magneti-
zado, ficarao bem explicitados e, portanto, teremos uma
compreensao de como se da a transferéncia de energias
da onda para o ambiente em que elas se propagam.

4. Ondas magnetohidrodinamicas e
amortecimentos

4.1. Introdugao

A abordagem matemadtica oriunda da teoria MHD per-
mitird o reconhecimento dos diversos tipos de proces-
sos oscilatorios anteriormente tratados numa lingua-
gem menos formal. Na perspectiva de oferecer uma
apresentacao mais didatica, primeiramente as equagoes
apresentadas serao aquelas compativeis com um fluido
condutor perfeito, compressivel, nao viscoso, que se
encontre imerso num campo magnético. Esse nivel
de simplificacao facilitard o reconhecimento das carac-
teristicas das ondas geradas no plasma magnetizado,
ja descritas. A Eq. (B3) centralizard toda a discussao,
permitindo ainda, com algumas modificacées, ampliar o
tratamento para um fluido condutor mais realista, onde

3317-7

processos envolvendo viscosidades encontram-se presen-
tes e, portanto, atenuacoes das ondas poderao ser apre-
ciadas. A medida que parametros decisivos para o pro-
cesso de amortecimento das ondas sejam explicitados,
um ganho adicional na compreensao desses processos
oscilatorios advira.

4.2. Tratamento MHD

As equagoes abaixo sao pertinentes para a descrigao de
um fluido condutor perfeito, compressivel, nao viscoso,
imerso num campo magnético. A primeira, a equagdo
da continuidade, é uma expressao da lei da conservagao
da massa; a segunda, equacao de Euler, é a expressao da
lei do movimento; e a terceira, de importancia central
na MHD, ¢é a equacdo de inducdo sem o termo difusivo

dp B
5% + V- (pv) =0, (37)
ov 1
pa—i—p(v V)V——Vp—EBx (VxB), (38)
OB

Nas condigoes de equilibrio, o fluido sera tratado
como um meio uniforme, em repouso, com densidade
uniforme, pg, imerso num campo magnético uniforme e
constante, By. Uma pequena perturbagao nesse meio
pode ser imaginada com afastamentos de pequena am-
plitude dos valores de equilibrio, a saber

B=Bo+B; (Xv t) ) (40)
p=po+p1(xt), (41)
v =v1(x,1). (42)

Substituindo-se as Eqs. (£0), (E1), (E2) nas Egs.
bésicas (B4), (B3), (BY) que descrevem o fluido, obtém-
se, apos linearizacao nos pequenos desvios do equilibrio,
as seguintes equacoes

0
TV - (V1) =0, (43)
vy 2 By —
poﬁ—l—VSVpl—&-E X(VXBl)—(), (44)
B
%fo(leBo):O, (45)

onde foi utilizado que

Vp=ViVp,. (46)

Combinando-se as Eqs. (E3), (Ed) e (E3) podemos
obter uma equagao para v; derivando-se em relagao
ao tempo a Eq. (), cujo resultado contém derivadas
temporais das grandezas p; e B;. Uma simplificacdo
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pode ser feita com o auxilio das Eqs. (E3) e (E3). Desse
procedimento, obtém-se

82V1
<BO>><V><[V><(V1><BO)]:O. (47)
4 po

Com o auxilio da Eq. (B2), o vetor velocidade Alfvén
pode ser definido como sendo

V= BO/\/47rp0. (48)

Usando a Eq. () na Eq. (E2), teremos

32
W‘;—VSQV(le)%—
VaxVx[Vx(vixVy)]=0. (49)

A analise das perturbagoes aqui retratadas é linear.
Face a validade do principio da superposi¢ao, neste con-
texto, qualquer perturbagao arbitraria pode ser decom-
posta em componentes de Fourier. Para uma compo-
nente de Fourier tipica,

vi(x,t) = viexp (k- x —iwt), (50)

em que todas as quantidades perturbadas variam com
exp (ik - x —iwt), solucdo tipo onda plana permite tro-
car o operador derivada parcial temporal e o operador
nabla com o procedimento

90t — (—iw), (51)

V — (ik). (52)

Assim, a Eq. (B9), em que foi efetuada a troca dos
operadores derivada temporal e nabla, como estabele-
cido nas Egs. (E0) e (B2), fica

—w?vi + V2 (k- vi) k-
Vax{kxkx(vixVyu)]}=0. (53)
Usando a identidade vetorial abaixo,
[kX (Vl XVA)]:(k'VA) Vl—(k'Vl) VA, (54)

na Eq. (B3), obtém-se

—w?vi+ (V§+V]) (k-vi) k+

VAk[(VAk) V1—(VA'V1) k—(k'V1) VA]=0(55)

Essa tltima equacgao, equacdo de dispersao para on-
das hidromagnéticas, norteara toda a discussao subse-
quente.

Nelson

Particularmente, a andlise das situagoes que se-
guem enriquecera nossa compreensao dos processos os-
cilatérios capazes de serem mantidos por um fluido con-
dutor magnetizado.

Assim, convém analisar as situagoes:

e Parak | Bj (k- V4 =0), obtém-se ondas magne-
tosoOnicas.
e Para k//By (k- V4 =kVy), obtém-se:
— ondas sonoras se vy for paralelo a Bg e a k.

— ondas Alfvén se vy for perpendicular a Bg e
a k.

e Para k formando um angulo arbitrario com By,
obtém-se:

— ondas Alfvén puras.

— ondas MHD: rapidas e lentas.

4.2.1. Analise das situagoes anteriormente
mencionadas para obtengao dos diversos
tipos de ondas

e Para k1B (k- V4 =0)
A Eq. (B3) fica reduzida
—wvi+ (Vi+ Vi) (k-vi) k=0  (56)

Portanto, teremos

VZ+V3) (k-
v = |0t ‘:)2 ( Vl)] k. (57)
Assim, vq//k, ou seja,
\4 k
Uf =7 (58)
Substituindo a Eq. (63) na Eq. (E2), decorre
w 1
= (VE+vi)®. (59)

Como visto, temos uma onda com velocidade de fase
independente da frequéncia, onda nao dispersiva, e re-
conhecemos tratar-se de uma onda magnetosonica.

ek//By = k//Va
Dessa condigao, decorre que

Vi k
A_Z 60
v, (60)

Usando a Eq. (B0) na Eq. (B3), obtém-se

(KVE —?) vi+
k
(VS +V2) (k- vi) = kVa (Va-vi)] 3=V -
kVA (k . Vl) VA =0. (61)

A manipulacao dessa equacao conduz a
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(k2Vj - w2) vi+

V2
2 KVSQ_1> (VA.vl)} Va=o0. (62)
A
Nesse contexto, k//Bg , verificam-se na Eq. (B2)
duas situagoes de particular interesse, a saber
e vi//V 4,0u seja, vi//By.
e
e vi 1V 4,0u seja, viLBy.
Na primeira situacao, devido aos vetores vi e V4
serem paralelos, vale a relagao

AY
ya_ Vi (63)
VA U1
Usando a Eq. (B3) na Eq. (B2), obtém-se
w? = k*V2. (64)
Portanto, resultou em uma onda sonora
g V) (65)

k
A segunda situacdo, devido aos vetores vi e V4 se-
rem perpendiculares, é correta a afirmagao vy perpen-
dicular a Byg.
Logo,

vi-V4=0. (66)
Assim, a Eq. (B3) fica reduzida a

(K*V3—w?) vi =0. (67)
Obtém-se, portanto, uma onda Alfvén

w

Uma vez que a velocidade independe da frequéncia,
nao ha dispersao. Um passo adicional a ser dado
é verificar que o campo magnético, associado com a
onda Alfvén, estd na mesma dire¢do, mas com sentido
contrario ao da velocidade vqi. Com auxilio da Eq. (£3)
e, considerando que

B; (x,t) = B exp (tk - x — iwt), (69)
obtemos, apds a utilizagdo das Eq. (B1) e (B2) na (E3),
a relacao

wB1 + k x (Vl X BQ) = 0. (70)

Usando a identidade vetorial abaixo na Eq. ([) e,
considerando-se k//Bg e kL vy, encontramos a Eq. (I2)

k x (Vl X BQ) = (k : Bo) vy — (k~V1>B07 (71)

By =- (72)

mVl.
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Portanto, B,
By -

Essa pequena componente B; , ilustrada na Fig. 5,
quando adicionada ao campo original By , d& origem as
ondulacoes senoidais nas linhas de campo magnético.

é perpendicular ao campo original

P
/] e
E -~ 2
! v, =E,xB/B]

Figura 5 - Onda Alfvén. Fonte: [ww.Iis.Un

.br/plasma

fenomeno RTm.

Nesse ponto, podemos calcular densidade de energia
magnética ey da onda com auxilio da Eq. (I2)

w _ Bl . B1 _ Bg’U%
mag. 8T grV3’

Usando a Eq. (B2) na Eq. (3), tem-se

(73)

1
Umag. = ip()v% (74)

ou seja, as densidades de energias magnética e cinética
sao iguais.

e k formando um angulo arbitrario com By.

A andlise dessa situagdo torna-se matematica-
mente mais facil, considerando-se a direcao do campo
magnético By como sendo a diregao do eixo cartesiano z
e escolhendo o plano xz como sendo aquele que contém
o vetor k. Seja 6 o angulo arbitrario entre o vetor k e
o vetor campo magnético By.

Embora essas consideragoes facilitem o tratamento
matematico, elas nao restringem a generalidade dos re-
sultados; sendo assim, decorre que

By = By?, (75)

Vi = Vaz, (76)
k=k(Tsinf + 2cosh), (77)

Vi = U122 + V197 + v1:2, (78)
k-Vyu=kV,cos0, (79)
k-vy =k (vigsind + vy, cosf), (80)
Va4 vy =Vyvr,, (81)


www.fis.Unb.br/plasma/fenomenos.htm
www.fis.Unb.br/plasma/fenomenos.htm
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T, Y e Z sao os vetores unitarios nas diregoes x, y e z
respectivamente.

Substituindo-se as Eqs. (76-81) na Eq. (B3), obtém-
se

0=—u? (V12 + v1yf + v1:2) +
(V52 + Vj) k2 (v1 Sin @ + vy, cosb) -
(Zsin@ + Z cos ) +
kV4 cos [kVy cos O (vipT + v1y§ + v1,2) —
Vavizk (Zsinf + Zcos6) —

k (v1gsinf + vy, cos @) Vaz]. (82)

e Para a componente = da Eq. (B2), obtém-se

V1 (—w? + KV 4+ k*VE sin® 0) +
v1. (K*V§ sinf cos §) = 0. (83)

e Para a componente y da Eq. (B2), obtém-se

v1y (—w? + k*V cos® §) = 0. (84)

e Para a componente z da Eq. (B2), obtém-se

Vg (Vssz sin 6 cos 9) + v, (—w2 + VS2/€2 cos? 0) =0
(85)
A andlise da componente y, Eq. (Bd), revela a
existéncia de uma onda linearmente polarizada, envol-
vendo oscilagoes perpendiculares a ke a By, ou seja,
(viy # 0). Conclui-se ainda que

—w? + k*V3cos®H = 0. (86)

Portanto, a velocidade de fase sera dada por

% = V4 cos 0; (87)

logo, trata-se de uma onda Alfvén pura. Observe que
a propagacdo ao longo do campo magnético (0 = 0) d4
w/k = V4, enquanto na propaga¢do perpendicular ao
campo magnetostdtico (6 = 90°), a onda desaparece.
As componentes x e z dao origem a um sistema de
duas equagoes para as amplitudes vy, e vi,. Para ter
solucdo diferente da trivial (vi, # 0 e vy, # 0), o deter-
minante dos coeficientes desse sistema deve ser nulo.
O célculo desse determinante fornece

wt o Ww?

T3 (V& +V3) + ViV§cos® = 0. (88)
Resolvendo essa equacao para w?/k?, surgem duas
solugoes reais, a saber

2

w 1
=5 (VE+Va) £
1
% {(Vg +V2)? — 4V2VZ cos? 9} : (89)

Nelson

e Na Eq. (B9) pode-se verificar que uma das
solugoes, a com sinal (+), dd um valor para a ve-
locidade de fase maior do que a outra, aquela com
o sinal (—). A solucdo para a equagdo com o si-
nal positivo é conhecida como onda MHD rdpida.
A outra solugdo com o sinal (—) é chamada de
onda MHD lenta. Observe nas Eqgs. (E7) e (E9),
referentes as ondas Alfvén puras, MHD répida
e MHD lenta, que estas ondas nao possuem de-
pendéncia com a frequéncia, portanto, nao apre-
sentam dispersao. A partir da andlise da Eq.
(B9), podemos evidenciar que a dependéncia com
o valor de # pode, por exemplo, conduzir ao de-
saparecimento de ondas Alfvén puras e de ondas
MHD (como no caso de § = 90°), ou ainda, por
exemplo, a ondas MHD rapidas se transformando
em magnetosonicas, etc.

5. Amortecimento das ondas MHD

Quando o fluido magnetizado nao é perfeitamente con-
dutor, ou se efeitos viscosos estao presentes, as ondas
que nele se propagam serao amortecidas e suas energias
transmitidas para o meio em que estao se propagando.
As Eq. (I3), (EA) e (E3), anteriormente analisadas, pre-
cisam ser modificadas para incluir termos que contem-
plem a natureza viscosa do meio, ou seja,

0
TV - (V1) =0, (90)
8v1
POW +VaVp +
B
=0 % (V x By) — e V2vy =0, (91)
4
B
b -V x (Vl X Bo) — an2B1 = O, (92)

ot

onde 7, e 7, sao, respectivamente, a viscosidade e a
viscosidade magnética. Para solugao tipo ondas planas,
pode-se usar as equivaléncias dos operadores derivada
temporal e nabla, dadas pelas Eq. (B1) e (B3). Logo, as
equagoes linearizadas assumirao as formas

pr =2k vy, (93)
w

Bo X (k X Bl) _ ik277kv

wvy = VQ&k + 1, (94)
Po 4mpo Po
k x (Vl X Bo)
Bi=—— (95)

Substituindo-se a Eq. (A3) na Eq. (H4), encontra-se
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Bo X (k X Bl) _ Zkznk
4mpo Po

wvy = Ve k + vi. (96)

k- Vi
w
Usando a Eq. (E3) na Eq. (H3), tem-se

2
wV1:£(k'V1)k+
w

_ Bo x{kx [k x (vi xBo)]} ik277mv
Ampo (w + ik21m) po

(97)

Da Eq. (E8), pode-se expressar o vetor campo
magnético em fungdo do velocidade Alfvén, ou seja,

BO = \/471'[)0 VA. (98)
Usando-se a Eq. (A8) na Eq. (E2), obtém-se

_(JJ2<1+IL 77m>(1+7' nk)vl+
w wpo
.k2 -
Vg(k'V1)<1+Z I >k
w

Vax{kxkx(vixVyu)]}=0. (99)

A comparagao entre as Egs. () e (B3) é inevitdvel.
Observe que a Eq. (B3) fica idéntica a Eq. (IA) se

e w? for multiplicado pelo fator (1—}—““2#) X
ik*np
(1+ 5.
e V2 for multiplicado por (1 + ’kr“#)

A partir dessas consideragoes, podemos inferir as
mudangas que estarao sujeitas as velocidades das on-
das Alfvén, magnetosdnica e sonora. Basta, portanto,
quando se fizer necessério, fazer as correcoes sugeridas
acima para o w? e para Vg. Assim sendo, temos:

e 1o caso das ondas Alfvén:

para ondas Alfvén transversas (propagando ao longo
de By, a velocidade de fase dada pela Eq. (B3) sofre
correcao inerente ao termo w?, mencionada anterior-

mente.

Assim,

w? w? ik%n ik2ny,

S =Vi=>3(1 =) (1 = V3.
R k2<+ X )<+pr> A

(100)
Decorre, portanto, que

k2 k4
w Lo W po

Considerando pequenos os termos de corregao cor-
respondentes a viscosidade magnética e a viscosidade,
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pode-se desprezar o ultimo termo da Eq. (), a saber:

4
Nm Mek”
w2po 0.

A Eq. (O fica

21/2 2 k2 Nk
EVimw |1+i— (nm+— |- (102)
w Po
Em primeira ordem, w/k = Vj4; portanto, substi-
tuindo o valor de k? no lado direito da Eq. (), re-
sulta

2V2 ~ w? |1+ i LAY 103
A w +ZV£ 77m+p0 ( )

Esta Eq. (3) pode ser melhor apresentada usando
uma expansao binomial para x << 1, a saber

=

1+x)2 =1+

T
5"
Nesta aproximacao, a Eq. (I3) ficard

. W Nk :
kVAzw{l—&—z(m—i—)] ~
2\

W Nk
1 — — 104
u}[ +Z2Vﬁ <nm_%00)]’ (104

originando para k a expressao complexa onde

w w2 Nk
k A “21/3 (nm + p0> (ky +ik;),  (105)

onde

w w? Tk
bEve M=o (nm+ po>'

Qual o significado da parte imaginaria do nimero
de onda k? A parte imagindria de k é responsédvel pelo
amortecimento da onda. A verificacao dessa resposta
é simples. Vejamos, por questao didética, como isto
ocorre no caso simples de uma onda propagando-se na
direcao z

exp (ikz) = exp(—ik;z) exp(ik,z).

Essa tltima expressdo mostra uma onda de nimero
de onda k, propagando-se na direcao z e, uma vez que
k; > 0, a amplitude decresce exponencialmente.

Portanto, aceita a afirmacao de que a parte ima-
ginaria de k é responsavel pelo amortecimento da onda,
podemos concluir da Eq. ([F) para uma onda Alfvén,
que a atenuacdo tem o comportamento descrito a se-
quar.

Atenuacao das ondas Alfvén:

1. cresce rapidamente com a frequéncia;
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2. decresce rapidamente com a intensidade do campo
magnético;

3. cresce com a viscosidade do fluido e a wvisco-
sidade magnética (lembrando que a viscosidade
magnética aumenta com a diminui¢ao da condu-
tiwidade o do fluido, a saber: n,, = 62/471'0).

e no caso das ondas sonoras:

para as ondas sonoras propagando-se ao longo de By,
a expressao “]:—2 = Vg deve ser adaptada levando-se
também em conta que:

o w? deve ser multiplicado pelo fator (1 + Zkz%) X
2
(1 + B )
e V2 deve ser deve ser
(1 + iki}nm ) .

Portanto,

multiplicado por

T Vs wpo

2.2 3
k= (1+Zk 77’“) . (106)

Analogamente, termos de correcdo viscosa e resisti-
vidade serao considerados pequenos.

Assim,
2.2\ % 7.2
(H_Z’f%) %1+Zk77k.
wpo 2wpo
Logo,
w iank> ( w ) . < k?ny )
k~— |1+ ==+ . (107
Vg < 2wpy Vs 2Vspo (107)
Em primeira ordem, k* = w?/VE; entdo, a Eq.
(2) fica
PR C DY (C// % (108)
= — 1 = KRr 1K;.
VS QVSP?pO

A andlise da Eq. (IR) revela, através da parte com-
plexa de k, que a atenuacgao das ondas sonoras:

1. cresce rapidamente com a frequéncia;
2. cresce com o aumento da viscosidade do fluido:
3. decresce com o aumento da velocidade do som.

Para finalizar essa andlise dos processos de amor-
tecimentos das ondas, vejamos como se comportam as
ondas magnetosonicas.

e no caso das ondas magnetosonicas:

Nelson

seguindo o processo usual, para as ondas mag-
netosonicas longitudinais, propagando-se transversal-
mente ao campo magnetostatico By, a expressao an-
teriormente obtida, w? / k2 = VS2 + Vi também precisa
ser adaptada. Assim,

o w? deve ser multiplicado pelo fator (1 + #) X
(1 + o )
e V2 deve ser multiplicado por (1 + M%)

A Eq. (B9) ird se transformar na equagao

.k_2 m
k*VE <1+ ! wn ) +E*V3 =

1.2 1.2
w? (1 + kanm) (1 4k m) (109)

wpo

Para simplificar, a viscosidade e a viscosidades
magnética serao consideradas pequenas. Disso decorre
que podemos desprezar termos envolvendo nn,nik? /w?,
ou seja,

]{,‘2 n k47’] V2
B(VE+VE) =w? [1+i— (2 4y ) —i— 2|
(S—i— A) w —i—zw po—i-n i 5
(110)
ou ainda,
k2 k2v2 %
Y
(VE+V3):? w LPo w
(111)
Na Eq. (M), podemos trocar w?/k*pela apro-
ximagao(VEZ + V3).
Assim,

b= — X

(V3 +V3)*
k? Nk 2 (v/2 2y —1 :
{1+zw{p0’ + Nm [I_VS (VE+Vi) ]}} -(112)

Expandindo o termo entre chaves que se encontra
elevado ao fator 1/2, tem-se

1
2

2
{1—|—ik {”k + T [1 — V2 (V2 +Vj)_1”} ~
Po

w

k2 (n 1
1+Z2w{pz+nm {17‘/‘5‘2(‘/524»‘//%) }} (113)

Substituindo-se a Eq. (I3) na Eq. (2), decorre

k:7w +

(V& +V3)

2 2
i— [n’“ . (1 . 72‘/5 2)] . (114)
2(V2+V32)> Lpo Vs + Vi

Nl=
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ou ainda, usando a aproximacao em primeira ordem,
w?/k* = Vi + V&, obtém-se

2
w w
k= +i C |y 7177”‘/2
Z+vhE 202+ [ (1+5)
A
(115)
Concluimos, portanto, que a atenuacdo de uma
onda magnetosonica tem o seguinte comportamento:

N

1. cresce com a frequéncia;

2. cresce com a viscosidade magnética e cinemdtica

(1k/po);

3. decresce com o aumento da intensidade do campo
magnético.

6. Comentarios finais

Uma ampla reflexdo nos permite concluir que, como
anteriormente ja ressaltado, provavelmente, o aqueci-
mento da corona estelar nao pode estar reduzido a
um Unico processo, contemplando, assim, inimeros me-
canismos ao mesmo tempo. Alguns desses mecanis-
mos podem operar globalmente, enquanto outros ape-
nas em situagoes fisicas particulares. A anélise tedrica
aqui apresentada revela que a presenca de campos
magnéticos fortes na atmosfera estelar reduz a ate-
nuacao das ondas Alfvén e magnetosonicas. Assim, nas
situagoes em que o dinamo estelar seja suficientemente
forte para intensificar o campo magnético, decorrerd
uma reducgdo na atenuacdo das ondas Alfvén e mag-
netosonicas. Menor atenuagao dessas ondas implica,
entao, menor depdsito de energia na atmosfera estelar,
com consequente enfraquecimento em sua contribuicao
no processo de aquecimento e producao da atividade
coronal.

Uma vez que processos de origem magnética nao
possam ser os principais agentes do aquecimento, parece
claro, para a situacao acima descrita, que mecanismo
de origem nao-magnética se faz presente, sendo, por-
tanto, o depdsito de energia na coroa estelar realizado
mais fortemente via atenuagao de ondas mecanicas [1].
Face as simplificagdes inerentes ao tratamento dado ao
plasma estelar, devemos ter em mente que, nosso desen-
volvimento tedrico constitui, apenas, uma abordagem
introdutodria desse complexo processo de aquecimento,
com detalhes pouco conhecidos até hoje.
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