Estudio numérico y observacional de la dinamica del plasma en
la propagacion de ondas en manchas solares y en la deflexion de
eyecciones coronales de masa

por Maria Valeria Sieyra

Presentado ante la Facultad de Matemética, Astronomia, Fisica y Computacién como

parte de los requerimientos para obtener el grado de Doctora en Astronomia

Universidad Nacional de Cérdoba

Marzo de 2019

Directora: Dra. Andrea Costa



II

@O0

Estudio numérico y observacional de la dindmica del plasma en la propagaciéon de ondas en
manchas solares y en la deflexion de eyecciones coronales de masa por Maria Valeria Sieyra se
distribuye bajo una Licencia Creative Commons Atribucién — No Comercial — Sin Obra Derivada

4.0 Internacional.


http://creativecommons.org/licenses/by-nc-nd/4.0/
http://creativecommons.org/licenses/by-nc-nd/4.0/
http://creativecommons.org/licenses/by-nc-nd/4.0/

Clasificaciéon PACS y palabras clave:

02.60.Cb Numerical simulation; solution of equations
95.30.Qd Magnetohydrodynamics and plasmas in astrophysics
95.55.Ev Solar instruments

95.75.Mn Image processing (including source extraction)
96.50.Tf MHD waves; plasma waves, turbulence
96.60.Ly Helioseismology, pulsations, and shock waves
96.60.Mz Photosphere

96.60.Na Chromosphere

96.60.P- Corona

96.60.pc Coronal holes

96.60.pf Coronal loops, streamers

96.60.ph Coronal mass ejection

96.60.Q- Solar activity

96.60.qd Sun spots, solar cycles

96.60.qf Prominence eruptions

Palabras claves: atmosfera solar, magnetohidrodinamica, ondas, campo magnético,
manchas solares, eyecciones coronales de masa.

111



v



Agradecimientos

Simplemente gracias a la Universidad Publica y Gratuita que me permitié formarme durante
todos estos anos de la mejor manera.

Gracias a mi familia que estuvo siempre en todos los momentos. A Manu por haberme acom-
paniado durante largas horas y ayudarme en todo lo que le pedia. Gracias a mis compaferos
por ayudar a disipar mis dudas, en especial a Bruno que con mucha paciencia siempre me ha
ayudado. Gracias a mis amigues por estar y permitirme hacer catarsis en tantos momentos.

Mil gracias a mi Tribunal de Tesis, Hebe, Gustavo y Damian por leerla y hacerme correcciones
en tiempo récord. A mi comisién asesora por hacerme valiosas sugerencias durante estos anos y
tomarse en serio su rol. Gracias a Andrea por estar corriendo conmigo en todos los momentos
que fue necesario. A Alejandro por sentarse y discutir conmigo durante horas y siempre con
buen sentido del humor. A Guillermo por haberme ensenado muchisimas cosas y adentrarme un
poquito més en el mundo de la fisica solar. A Hebe nuevamente por permitirme seguir con ella
en el camino inicial del postdoc.

Investigar es trabajar!



VI



VII

RESUMEN

A partir del desarrollo de nuevos telescopios que proveen observaciones de alta resolucion es-
pacial y temporal en distintas longitudes de onda junto con los avances en simulaciones numéricas
fue posible caracterizar una amplia variedad de estructuras y fendémenos solares. En esta tesis
se estudian diferentes aspectos de la dindmica del plasma que involucran distintas estructuras
solares: la propagacion de ondas magnetohidrodindmicas en manchas solares y las deflexiones de
eyecciones coronales de masa.

En ambos fenémenos el campo magnético juega un importante rol: en la propagacién de ondas
magnetohidrodindmicas actia como guia de ondas desde la fotosfera hacia la corona, siendo
capaz de modificar la velocidad y frecuencias caracteristicas de la oscilacion; en las deflexiones
de eyecciones coronales de masa las distintas estructuras de campo magnético local y global

constituyen una de las principales causas de deflexion.

La Heliosismologia, rama de la fisica solar que estudia los modos de oscilacién en el interior
solar, ha permitido proveer informacién acerca de los parametros de plasma de distintas regiones
del interior, como la densidad, la temperatura y el campo magnético. Desde hace relativamente
poco tiempo fue posible adquirir imégenes y espectros de alta resolucién temporal y espacial que
muestran que las oscilaciones estan presentes en la mayoria de las estructuras coronales, siendo
objeto de estudio de la sismologia coronal. El estudio de las ondas magnetohidrodinamicas es de
gran interés ya que se cree que juegan un rol fundamental en el transporte de energia a través
de la atmosfera solar, constituyéndose como uno de los posibles mecanismos del calentamiento
coronal. En particular en esta tesis se discute si el origen del fenémeno observado en un evento
particular es de caracter intrinseco (modos normales de oscilacion) o el resultado de un forzado
desde la fotosfera por parte de modos heliosismolégicos. También se analiza si este fendémeno se
corresponde con ondas magnetoactsticas de gravedad propagandose a lo largo lineas de campo o
si puede interpretarse como la manifestacion intermitente de mini eyecciones coronales de masa.

Las eyecciones coronales de masa son los principales precursores de las tormentas geomag-
néticas. El estudio de su dinamica, como la direccién y velocidad de propagacion tiene vital
importancia en el clima espacial y aporta informacion a las predicciones de tormentas solares
direccionadas hacia la Tierra. Para entender las deflexiones de las eyecciones coronales de masa,
es necesario caracterizar el ambiente coronal en el estadio temprano del desarrollo de estas. En
esta tesis se lleva a cabo esta caracterizacion y el estudio evolutivo para varios eventos.

La parte I de la tesis consiste en el marco teérico. En el primer capitulo se caracterizan dis-
tintas estructuras solares, haciendo énfasis en las especificamente involucradas en este trabajo, y

en la fenomenologia asociada a ellas obtenida a través de observaciones. En un segundo capitulo



VIII

se describen los conceptos generales de la fisica de plasmas, las ecuaciones de la magnetohidro-
dinamica y los distintos tipos de ondas que pueden propagarse en la atmosfera solar. En la parte
II, que comprende los capitulos 3, 4 y 5, se describen los procedimientos y resultados de la tesis.
En el Capitulo 3 se analiza la serie observacional de una senal periddica propagandose en una
mancha solar. En el Capitulo 4 se presenta el trabajo numérico realizado y se analizan las simu-
laciones. Se presenta también un enfoque analitico para el estudio de los periodos. Se muestra
en el Capitulo 5 el estudio sistematico de las eyecciones coronales de masa correspondientes a un
periodo de tiempo de un ano y para un caso particular en el que se encuentra una deflexiéon de
la direcciéon radial de propagaciéon. Para este caso se detalla el ambiente magnético en el que se
desarrolla la eyeccién coronal de masa. En la parte III se discuten los resultados generales y las

conclusiones y se proponen algunos lineamientos para el trabajo futuro.
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Marco Teo6rico






CAPITULO 1

Estructura y fenomenologia solar

En este capitulo se describen las caracteristicas principales de nuestra
estrella, enfatizando ciertos fenémenos que ocurren en la atmoésfera

solar y son relevantes para el desarrollo de esta tesis.

1.1. Estructura Solar

El Sol es la estrella y la fuente de energia de nuestro sistema solar. Es una estrella enana
de tipo espectral G2 y se encuentra en la secuencia principal del diagrama Hertzsprung-Russell.
Como muchas otras estrellas se form6 hace aproximadamente 4.6 miles de millones de anos
por un colapso gravitatorio dentro de una gran nube molecular rotante. Tiene una temperatura
efectiva de 5778 Kelvin (K) y una magnitud absoluta de 4.83. Se encuentra a una distancia de
150 millones de km desde la Tierra (lo que se define como 1 UA), tiene un didmetro de casi 1.4
millones de km, 109 veces méas grande que la Tierra, y una masa de aproximadamente 2x103°
kg, 330 mil veces mas masiva que la Tierra. Quimicamente estd compuesto por tres cuartos
de hidrégeno, casi un cuarto de helio y una pequena parte de elementos més pesados como el
oxigeno, carbono y hierro. ;Por qué es importante estudiar el Sol? Es el responsable de la vida
en la Tierra y desde la existencia de la humanidad ha sido objeto de veneraciéon y curiosidad.
Al ser la estrella méas cercana, es la tnica que podemos observar con alta resoluciéon temporal

y espacial. Las observaciones actuales dan cuenta de estructuras que van desde muy pequenas

escalas, tanto espacial como temporal, hasta eventos muy dinamicos en tiempo real como asi

3
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Fig. 1.1: Esquema de las capas del interior y de la atmoésfera solar. También se observan algunas
estructuras como las manchas solares, protuberancias y una erupciéon que se denomina fulgu-
racion. Créditos: De Kelvinsong - Trabajo propio, CC BY-SA 3.0, https://commons.wikimedia.
org/w/index.php?curid=23508670.

también en el término medio. Dichas observaciones alcanzan también distintas profundidades
de la atmosfera solar a la vez que se infieren caracteristicas del interior mediante observaciones
indirectas y métodos matemaéticos. En la figura 1.1 se muestra un esquema del Sol donde se
exhiben las distintas capas que vamos a describir a continuacién y algunas estructuras que se
pueden observar.

El Sol es el laboratorio natural para el estudio de la fisica de plasma no solo de nuestro
sistema solar, sino de otras estrellas y sistemas planetarios, ya que nos permite deducir y modelar
estructuras que pueden adaptarse a otros sistemas.

En las secciones siguientes describiremos en detalle como se componen y cuéles son los pro-

cesos involucrados en el interior y en la atmosfera solar.

Interior Solar

El Interior de Sol se encuentra conformado por el nicleo, zona radiativa y zona convectiva,
las cuales se muestran en la figura 1.2. El ntcleo se extiende hasta 1/5 del radio solar. En esta
zona se produce la fusién nuclear, que origina toda la energia que el Sol produce. Predomina el
ciclo protén-protén, proceso en el que se fusionan 4 nticleos de hidrégeno para formar uno de
helio. En esta reaccién hay pérdida de masa ya que el hidrégeno consumido pesa mas que el
helio producido. Esta diferencia de masa se transforma en energia segtin la ecuaciéon de Einstein
(E = Amc?). La energia generada en el nicleo del Sol tarda un millén de afios en alcanzar la
superficie solar. Se estima que en su centro existe un 49 % de hidrogeno, 49 % de helio y un

2% de otros elementos que sirven como catalizadores en las reacciones termonucleares. Se cree
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Fig. 1.2: Esquema del interior solar. Los valores mostrados corresponden a las temperaturas
en Kelvin [K] (derecha) y densidades en [g/cm?] (izquierda) de cada una de las regiones que
conforman el interior solar. Créditos: De Kelvinsong - Trabajo propio, CC BY-SA 3.0, https:
/ /commons.wikimedia.org/w/index.php?curid=30114079.

que la fusién del hidrégeno continuaré por unos 4 mil millones de anos, para luego detenerse y
comenzar el proceso de fusion del helio en otros elementos mas pesados, que transformaréan al Sol
en una gigante roja de temperatura menor. Se estima que la temperatura en el nacleo alcanza

los 15 x 10% K con una densidad de 130 g/cm?3.

La zona radiativa ocupa unos 3/5 del radio solar. Estd compuesta de grandes cantidades
de hidrégeno y helio ionizado. Los fotones deben avanzar por un medio ionizado tremendamente
denso siendo absorbidos y reemitidos infinidad de veces en su camino, por eso tardan tanto en
llegar desde el ntcleo hasta la superficie ( ). A este tipo de transporte de la energia
se lo conoce como transporte radiativo. A medida que la distancia radial crece, la temperatura
disminuye, los gases més pesados dejan de estar ionizados, los fotones son absorbidos con facilidad
y se convierten en material opaco al transporte de radiacién. En estas condiciones el transporte
de energia se da por conveccion, lo que se conoce como transporte convectivo, dando inicio a la

zona convectiva, que se extiende hasta unos 4/5 del radio solar.

En la zona convectiva el gradiente de temperatura que abarca el intervalo de aproximada-

mente 2 x 106 K de en su base hasta los 6000 K en la superficie solar, es responsable del rapido


https://commons.wikimedia.org/w/index.php?curid=30114079
https://commons.wikimedia.org/w/index.php?curid=30114079

6 CAPITULO 1. ESTRUCTURA Y FENOMENOLOGIA SOLAR

movimiento ascendente del plasma caliente. Los fluidos se dilatan al ser calentados y disminuyen
su densidad, formandose corrientes ascendentes de material desde la zona caliente hasta la zona
superior (fotosfera). Simultaneamente se producen movimientos descendentes de material desde
las zonas exteriores a menor temperatura. Se forman asi secciones convectivas turbulentas, en
las que las parcelas de gas caliente y ligero que suben ceden su energia en forma de luz visible,
dando lugar a granulos brillantes. Este material se enfria antes de descender a las profundidades
nuevamente, lo que se observa como lineas oscuras intergranulos. En la superficie la conveccion
se detiene ya que la atmosfera se vuelve transparente al mecanismo de radiacién, volviendo a ser

efectivo este mecanismo de transporte ( ).

Atmosfera Solar

Los parametros termodinamicos de la atmosfera solar, como la temperatura, la densidad, la
presion y el campo magnético cambian en funcién de la altura. Segtin el comportamiento de la
temperatura, la atmodsfera se caracteriza tradicionalmente en cuatro capas principales: fotosfera,
cromosfera, region de transicion y corona. En la figura 1.3 se muestra el comportamiento
de la temperatura y la densidad en funcién de la altura para cada capa. A medida que la altura
crece desde la fotosfera la densidad disminuye, mientras que la temperatura decrece hasta llegar
a un minimo a partir del cual crece abruptamente. Este fenémeno de aumento repentino de la
temperatura se conoce como calentamiento coronal. A continuaciéon describiremos en detalles las
caracteristicas de cada capa.

La fotosfera (figura 1.4) tiene un espesor de aproximadamente 400 km y su temperatura
caracteristica varia desde 6500 K en el interior hasta 4000 K en la parte superior. Es considerada
como la “superficie” solar y puede ser observada a simple vista dado que emite en luz visible. En
la fotosfera se pueden distinguir varias estructuras caracteristicas como las manchas solares, las
faculas y los grdanulos.

Las manchas solares (figura 1.5(a)) se observan como manchas oscuras en la superficie del Sol
debido a que la temperatura en su centro (~ 3700 K) es menor que la de la fotésfera circundante.
Tipicamente duran varios dias, aunque algunas pueden persistir por meses. Las manchas son
regiones magnéticas con intensidades de campo de miles de veces el campo magnético de la
Tierra y hasta mil veces mayor que el campo de la fotosfera que la rodea. El campo es mas
intenso en la regién més oscura de la mancha, denominada umbra, y es méas débil y horizontal
en la regiéon mas clara, denominada penumbra. Las manchas usualmente aparecen de a grupos
como dos conjuntos de manchas, uno con polaridad positiva o campo magnético norte y otro
con polaridad negativa o campo magnético sur ( ). Ampliaremos sobre las manchas

solares en la Secciéon 1.2.
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Fig. 1.3: Perfiles de temperatura (linea solida) y de densidad (linea discontinua) en funcién de la
altura de la atmosfera solar. Créditos: Adaptacion de imagen extraida de E. Avrett, Smithsonian
Astrophysical Observatory. Sun, Earth and Sky Kenneth R. Lang, 2nd Edition, 2006.
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Fig. 1.4: Imagen de la fotosfera del Sol en 6768 A tomada por Global Oscillation Network Group
(GONG). Creéditos: NASA Marshall Space Flight Center.
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(a) Mancha Solar (b) Faculas (c) Granulos

<

Fig. 1.5: Observaciones de (a) una mancha solar, (b) facula y (c) granulos de la fotosfera solar
tomadas en el 6ptico por Swedish Vaccum Solar Telescope. Créditos: NASA Marshall Space Flight
Center.

Las faculas (figura 1.5(b)) son areas brillantes que suelen verse cerca del limbo del disco solar.
Contrario a lo que ocurre con las manchas, sus campos magnéticos tienden a concentrarse en
regiones mas pequetias haciendo que el Sol se vea mas brillante (MSEC 2014).

Los grdanulos (figura 1.5(c)) son estructuras pequenas, tienen aproximadamente 1000 km de
didmetro y cubren casi toda la superficie del Sol, excepto las areas que estan cubiertas por
las manchas solares. Estos grdnulos son la evidencia del movimiento convectivo generado en el
interior solar, por lo que el patrén evoluciona constantemente a medida que los viejos granulos
son empujados hacia un lado y hacia abajo por los nuevos. Los grdnulos individuales duran hasta
20 minutos. El fluido dentro de éstos puede alcanzar velocidades supersonicas mayores a 7 km/s
y generar ondas en la superficie del Sol. El flujo de material en la fotosfera se puede medir a
través de corrimiento Doppler y asi caracterizar supergranulos (estructuras de mayor tamano que
los granulos) como también flujos a gran escala y patrones de ondas y oscilaciones. En la figura
1.6(a) se muestra una imagen tomada por Michelson Doppler Imager (MDI) a bordo de Solar and
Heliospheric Observatory (SOHO) donde se observan los supergranulos. En color azul se muestra
la luz emitida por el material que se acerca hacia nosotros y en rojo el material que se aleja.
Estas estructuras también cubren todo el Sol y evolucionan constantemente, durando de uno a
dos dias con velocidades de flujo de aproximadamente 0.5 km /s. Este flujo de materia observado
en los supergranulos transportan el campo magnético a los bordes de las celdas donde se produce
la red cromosférica (MSEFC 20141). El anélisis de oscilaciones de la fotosfera ha resultado muy
valioso para el conocimiento e inferencia de la dinamica del plasma solar tanto del interior como
de la atmosfera. Los periodos caracteristicos tipicos en la fotosfera son de 3 y 5 minutos. El
rango de periodos que incluye estos valores caracteristicos se muestra en el espectro tomado por
el instrumento Global Oscillations at Low Frequencies (GOLF) a bordo de SOHO, ver la figura
1.6(b). El estudio de estas oscilaciones se denomina Heliosismologia, y permite investigar, a través

del analisis de las ondas en la superficie solar, las propiedades termodinamicas del interior solar,
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(a) Corrimiento Doppler (b) Espectro solar
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Fig. 1.6: (a) Supegranulos observados a través de corrimiento Doppler (SOHO/MDI), en donde
la luz proveniente del material que se mueve hacia nosotros se observa corrida hacia el azul y el
material que se aleja tiene un corrimiento hacia el rojo. Créditos: NASA Marshall Space Flight
Center. (b) Espectro solar tomado por el instrumento SOHO/GOLF entre el 19 de Febrero y 25
de Marzo de 1996. El eje horizontal representa la frecuencia en mHz y el vertical la densidad de
potencia. Los periodos tipicos son la serie de lineas que se observa entre los 2 y los 7 mHz (8.3
y 2.4 minutos) aproximadamente.

la variacion de la densidad, la temperatura y la composicién quimica con la profundidad.

La cromésfera es una capa irregular que se encuentra por arriba de la fotésfera. Tiene un
espesor que varia entre 400 km y 2100 km y una densidad 10 mil veces menor que la de la
fotosfera. Su temperatura decrece desde 6000 K, cerca de la fotosfera, hasta 4000 K, pero en la
parte superior la temperatura aumenta hasta 8000 K, dando lugar a la inversion térmica. Dado
que es una capa muy fina y tenue la luz que proviene de la cromosfera es opacada por el brillo de
la fotosfera, por lo que so6lo puede ser vista durante un eclipse o con filtros especiales. En la figura
1.7(a) se muestra una imagen tomada durante un eclipse total el 11 de Agosto de 1999 donde
se observa la cromésfera como una fina banda de luz, mayormente roja, alrededor del Sol. Esta
emision rojiza también se puede observar en H, (6562.8 A). Utilizando un filtro que aisle esta
emision se pueden observar algunos rasgos caracteristicos de la cromésfera como los filamentos,
protuberancias, y la red cromosférica de campo magnético (MSFC 2014). En la figura 1.7(b) se
pueden observar los filamentos como curvas oscuras sobre el disco. Algunas de estas estructuras
también son visibles en la linea del calcio ionizado Ca II (3934 A) y en el espectro ultravioleta
producido por el helio ionizado He II (304 A). En la figura 1.7(c) se observa la cromosfera en
esta dltima longitud de onda y se pueden distinguir algunas protuberancias que sobresalen del

limbo.
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(a) Cromosfera en eclipse total (b) Ha (c) UV 304A

Fig. 1.7: (a) Imagen de la cromosfera durante un eclipse total del 11 de Agosto de 1999. Créditos:
Luc Viatour. (b) Foto de la cromésfera en H, tomada el 18 de Julio de 2000. Se observan varios
filamentos como lineas o curvas oscuras sobre el disco. Las areas més claras son regiones activas
y las manchas se observan como pequenos puntos negros. Créditos: Big Bear Solar Observatory.
(c) Imagen de la cromésfera en luz ultravioleta tomada por Atmospheric Imaging Assembly (AIA

) a bordo de Solar Dynamics Observatory (SDO) el 19 de Septiembre de 2010
donde se observan algunas protuberancias sobresaliendo del limbo.

Los filamentos y protuberancias son nubes densas de material un poco més frio suspendidas
sobre la superficie solar por accién del campo magnético que ejerce una fuerza que contrarresta
su peso. Ambas denominaciones refieren a la misma estructura, siendo los filamentos observados
en absorcién sobre el disco solar y las protuberancias son observadas sobresaliendo del limbo del
Sol. Pueden permanecer en un estado quiescente durante dias o semanas, sin embargo los arcos
magnéticos que las sostienen cambian lentamente, por lo que pueden erupcionar y eyectarse del

Sol en unos pocos minutos u horas.

La region de transiciéon es una capa muy delgada e irregular que separa la corona caliente de
la cromosfera. Sobre esta capa el hidrogeno esta completamente ionizado, pero debajo de ella no.
Esto tiene un efecto en la temperatura, crece abruptamente de 10° K hasta 106 K y la densidad
disminuye rapidamente. La mayoria de las lineas espectrales formadas debajo de esta capa son
lineas de absorcion en el infrarrojo, visible y ultravioleta cercano, mientras que sobre esta capa
la radiacién emitida es dominada por los iones de calcio, oxigeno y silicio tres veces ionizados.
Estos iones emiten en el ultravioleta, dado que la atmédsfera de la Tierra previene que la mayoria
de los rayos UV provenientes del espacio lleguen al suelo, solo son detectables con telescopios
espaciales. Algunas de las misiones espaciales que investigan la regién de transicion son Solar
Mazimum Mission (SMM), SOHO, The Transition Region and Coronal Explorer (TRACE) y
SDO ( ).

La corona esté formada por las capas més tenues de la atmosfera solar superior en las que la

temperatura aumenta monotoénicamente hasta mas de 10 K, al menos dos 6rdenes de magnitud
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mayor que la temperatura de la fotésfera. Este calentamiento de la regién de transicion y la
corona es uno de los grandes interrogantes de la fisica solar y un tema de investigacién actual.
Debido a las altas temperaturas los atomos estdn altamente ionizados y el espectro coronal se
caracteriza por lineas de emision intensas en el ultravioleta y rayos X. En estas longitudes de
onda es posible identificar algunas regiones caracteristicas de la corona que estan fuertemente
estructuradas por los campos magnéticos como las regiones activas, los agujeros coronales y los

arcos coronales.

Las regiones activas estan conformadas principalmente por las manchas solares, las cuales
conectan regiones de polaridad magnética opuesta. Las regiones activas involucran todos los
fenomenos directamente relacionados con el campo magnético ( ). En la figura
1.8(a) se muestra una imagen de una regiéon activa tomada en EUV (extremo ultravioleta) por
Sun Watcher using Active Pizel System detector and Image Processing (SWAP) a bordo de
Project for Onboard Autonomy 2 (PROBA2).

Los arcos coronales son estructuras brillantes y curvadas, asociadas a lineas de campo mag-
nético cerradas que conectan regiones magnéticas de polaridades opuestas. El plasma caliente,
més denso que el circundante, fluye a lo largo de las lineas de campo magnético intenso y curvado
dandole esa forma caracteristica y el brillo en EUV. Pueden permanecer por dias o semanas pero
la mayoria cambia rapidamente. Algunos arcos estan asociados a fulguraciones solares (fenéme-
nos muy energéticos en donde la energia magnética se transforma en cinética y térmica) por lo
que son visibles por periodos de tiempo mucho més cortos ( ). En la figura

1.8(b) se observa una imagen de arcos coronales tomada por el satélite TRACE en 171A.

Los agujeros coronales son regiones que aparecen oscuras en imagenes del Sol en rayos X y
EUV, ya que el plasma en estos lugares es méas frio y denso que en otras partes de la corona.
Fueron descubiertos por los primeros telescopios espaciales en rayos X que revelaron la estructura
de la corona por encima del disco solar. En la figura 1.8(c) se muestra en EUV un agujero coronal
en el centro de la imagen. El campo magnético en estas regiones es abierto y unipolar, por lo que
el plasma que fluye a lo largo de estas lineas de campo puede escapar méas facilmente al espacio
interplanetario. Este plasma que se escapa es el que produce el viento solar rdpido, que alcanza

velocidades de hasta 800 km/s ( ).

La estructura compleja de la corona también es observable en luz blanca durante los eclipses
totales de Sol. Estas estructuras cambian de eclipse a eclipse y la forma global de la corona cambia
con el ciclo solar (este ciclo se describira en la seccion 1.2). En la figura 1.10(a) se observa una
composiciéon de imégenes en luz blanca de la corona solar tomada durante un eclipse total de
Sol. Las regiones blancas que se extienden hacia afuera del Sol son los helmet streamers. Estas

estructuras son cascos coronales de gran tamano que se extienden en punta hacia el exterior
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(a) Region activa (b) Arcos coronales (c) Agujero Coronal

PROBA2/SWAP 17.4nm 2014-07-25 14:08:14

Fig. 1.8: (a) Imagen de la corona solar tomada el 25 de Julio de 2014 en 174A por PRO-
BA2/SWAP mostrando una region activa a la izquierda. (b) Imagen de arcos coronales cap-
turadas por TRACE en 171A el 6 de Noviembre de 1999. Estos arcos abarcan una distancia
equivalente a 30 veces el didametro de la Tierra. (¢) Imagen de agujero coronal registrada en 193A
por SDO/AITA el 3 de Junio de 2012. El viento solar generado por este agujero coronal llego a la
Tierra el 6 de Junio de 2012.

del sol. Normalmente yacen sobre regiones activas y manchas y en sus bases podemos encontrar
filamentos. Estdn conformados por una red de arcos magnéticos cerrados en la baja corona que
conectan a las manchas en las regiones activas y ayudan a que el material del filamento se
encuentre suspendido sobre la superficie. Son estructuras relativamente densas debido a que el
plasma es atrapado por el campo magnético cerrado, por lo que se observan brillantes. Los picos en
su parte superior se forman por accién del viento solar y sobre ellos se encuentran lineas de campo
magnético abiertas de polaridad opuesta, las cuales generan una hoja de corriente (MSEC 2014).
Esta se extiende a distancias mayores conformando la hoja de corriente heliosférica (heliospheric
current sheet, HCS de ahora en adelante). La HCS es una superficie donde la polaridad del campo
magnético del Sol cambia de norte a sur. Se extiende desde el plano ecuatorial, atravesando
todo el sistema solar. En la figura 1.9 se muestran esquematicamente los helmet streamers y la
HCS junto con otras estructuras como los pseudostreamers y los agujeros coronales (descriptos
previamente). El pseudostreamer es una estructura magnética similar al helmet streamer con la
diferencia de que sobre el campo magnético cerrado hay dos regiones juntas de campo abierto

con la misma polaridad, por lo que no se forma hoja de corriente (Rachmeler et al. 20141).

Para poder observar la corona sin necesidad de que haya un eclipse, se disené un instrumento
particular llamado corondgrafo, algunos de ellos son usados en telescopios en Tierra y otros en
satélites. Con estos instrumentos se observan fenémenos muy energéticos denominados eyeccio-

nes coronales de masa, estos son enormes burbujas de plasma enlazadas con lineas de campo
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Fig. 1.9: Esquema de las principales estructuras del campo magnético coronal a gran escala.
En este esquema el campo magnético se aparta de la configuracién dipolar por lo que se puede
observar agujeros coronales a bajas latitudes. Créditos: Figura adaptada extraida de [L.uhmann

et al. (2012).

(a) Corona durante eclipse total

(b) Eyeccién coronal de masa

2002/12/02 19:26

Fig. 1.10: (a) Imagen de la corona capturada durante un eclipse total de Sol el 26 de Febrero de
1998, visto desde Curagao en las Antillas de los Paises Bajos. (b) Eyeccion coronal de masa en

luz visible tomada con el coronografo SOHO/LASCO-C2 del el 2 de Diciembre de 2002.

magnético que son eyectadas del Sol (Cremades 2005). Se observa en la figura 1.10(b) una ima-

gen de una eyeccion coronal de masa tomada por el coronografo Large Angle and Spectrometric

Coronagrap (LASCO) a bordo del telescopio espacial SOHO. Esta fenomenologia se describira

en detalle en la Seccion 1.3.
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1.2. Manchas solares

La historia de la fisica solar estd dominada por observaciones de manchas solares. Hace mas
de cuatro siglos atras las manchas oscuras fueron las primeras caracteristicas del Sol que se
observaron con telescopios. De su movimiento a través del disco solar, la rotacién del Sol se hizo
evidente. Ademas se determiné que la rotacién del Sol es diferencial, ya que las manchas cerca
del ecuador rotan a una velocidad mayor que las manchas a latitudes més altas. La variaciéon
temporal del nimero de manchas permitio6 la deteccion del ciclo de manchas de 11 anos, también
llamado ciclo de actividad solar. El periodo de este ciclo es idéntico al periodo de cambios de
la actividad geomagnética de la Tierra, dando lugar al estudio de las conexiones Sol-Tierra que

ahora conocemos como meteorologia del espacio.

Las manchas solares también fueron los primeros objetos de estudio donde se midi6 la separa-
cion de las lineas espectrales por efecto Zeeman. Este fue el primer paso que revel6 la naturaleza
del campo magnético del Sol. A su vez el descubrimiento del campo magnético intenso de las
manchas y su evoluciéon temporal revelaron el ciclo magnético solar de 22 anos. Al principio del
ciclo de actividad solar, las manchas surgen preferentemente a latitudes heliogréificas de alrede-
dor de +35° mientras que al final del ciclo migran hacia latitudes de 4+5°. En la transicion al
siguiente ciclo de actividad la bipolaridad de los pares de manchas intercambia su signo. Ademas
el campo magnético global cambia su polaridad también, por lo que dos ciclos de mancha hacen
un ciclo solar ( ). Debido a la forma, el diagrama que muestra la variacion
temporal de la posicion de las manchas se denomina diagrama de “mariposa” y se muestra en la

figura 1.11 junto con el ntimero de manchas en funcién del tiempo.

El ciclo de actividad solar entonces tiene un periodo de aproximadamente 11 anos y consta
de un mdzrimo solar, que coincide con un nimero alto de manchas, y un minimo solar, en
el que hay un ntmero relativamente bajo. Las manchas son indicadores de perturbaciones en el
campo magnético que pueden generar eventos energéticos como fulguraciones solares y eyecciones
coronales de masa, por lo que cuando el Sol se encuentra en un maximo estd muy activo y
emite mayor radiaciéon que la usual en rayos X y en ultravioleta. Este extra de energia afecta
significativamente las capas mas externas de la Tierra ( ). En la figura 1.12
se muestra una imagen del disco solar en 171 A en dos épocas diferentes del ciclo solar, el panel
izquierdo muestra una corona tranquila en un minimo solar correspondiente a Octubre de 2010 y
en el panel izquierdo se observa una imagen de Octubre de 2012, camino al maximo solar, donde

se distinguen varias regiones activas.

Tres descubrimientos fundamentales, pertinentes al desarrollo de este trabajo, se realizaron a

mediados del siglo XX. El primero de ellos fue el establecimiento de la teoria magnetohidrodina-
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Fig. 1.11: Diagrama de mariposa que muestra la posicion (latitud) de las manchas en funcion del
tiempo (panel superior) y area promedio de las manchas observadas en el disco solar en funcion
del tiempo por el Observatorio de Zurich (panel inferior). Los nimeros en blanco indican el ciclo
de actividad solar. Créditos: Adaptacion de imagen del Dr. David Hathaway NASA/ARC (Ames
Research Center), Octubre de 2016, https://solarscience.msfc.nasa.gov/

October 2010 October 2012

Fig. 1.12: Iméagenes en 171 A tomada por SDO/AIA del Sol en un minimo solar (panel izquierdo)
correspondiente a Octubre de 2010 y en la fase ascendente del ciclo solar (panel derecho) en
Octubre de 2012.


https://solarscience.msfc.nasa.gov/
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mica (MHD de ahora en adelante) por ( ). La MHD explica como el campo magnético
afecta la dindmica de plasma e implicitamente la generacion y los conceptos esenciales de las on-
das magnetoacisticas, lo que se desarrollara en el Capitulo 2. En segundo lugar se descubrieron
las oscilaciones de 5 minutos en la fotosfera solar por ( ). Las denominadas
oscilaciones de los modos-p se detectaron por toda la superficie solar y esto dio lugar a un nuevo
campo de la fisica solar dedicada a estudiar el interior del Sol, la Heliosismologia. La Heliosis-
mologia permite inferir, a través del analisis de las ondas observadas en la superficie solar, las
propiedades termodindmicas como la densidad, temperatura y campo magnético del medio. Y
finalmente, en tercer lugar, las primeras observaciones de ondas en la umbra de manchas solares
por ( ), a las que llamaron ondas de choque fulgurantes de la umbra .
Con el avance tecnologico aplicado al desarrollo de telescopios solares para la obtencion de
iméagenes de mayor resoluciéon espacial y temporal, fue posible detectar la dindmica de pequetia
escala y la estructura fina de manchas solares En la siguiente subsecciéon se describiré brevemen-
te la formacion de manchas solares y sus estructuras bésicas. Posteriormente se resumiran las

evidencias observacionales de los distintos tipos de oscilaciones detectados en manchas.

Formacién y caracteristicas de las manchas solares

Las manchas solares son observables en el visible como regiones oscuras en la superficie del
Sol, tienen tamanos que van desde 3500 km a 60000 km (varias veces el tamano de la Tierra).
Sus tiempos de vida pueden ser de varios dias o incluso meses. Se ven oscuras debido a que son
més frias que la fotosfera circundante Cuando el intenso campo magnético se eleva y perfora la
superficie del Sol, la conveccién es suprimida y la cantidad de calor emitida en forma de radiacion
es menor. La teoria que da cuenta del ciclo de manchas se denomina dinamo magnético. Debido
al movimiento de flujo dentro de la zona de conveccién, donde el plasma cargado es llevado desde
las regiones mas profundas hasta la superficie, el campo magnético aumenta. Sumado a esto
el Sol rota diferencialmente, con periodos de 25 dias en el ecuador y 34 dias en los polos, por
lo que las lineas de campo magnético se estiran, comienzan a enrollarse formando bucles cada
vez mas apretados dando lugar a concentraciones densas de lineas de campo. Por la fuerza de
flotacion estos tubos de flujo magnético ascienden atravesando la fotésfera en forma de manchas
solares. Se muestra en la figura 1.13 un esquema de cémo se enrollan las lineas de campo debido
a la rotacion diferencial hasta que emergen sobre la superficie formando las manchas solares.
Usualmente las manchas aparecen de a pares con polaridades opuestas, y a su vez las polaridades
del par correspondiente a un hemisferio son opuestas a las del otro hemisferio, como muestra el
ultimo esquema de la figura 1.13. Cuando un bucle de lineas de campo magnético alcanza un

punto de quiebre, como cuando a una banda elastica se la enrolla muy ajustada, se liberan
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grandes cantidades de energia a medida que las lineas de campo magnético se reconectan. Esto

puede generar fulguraciones solares y eyecciones coronales de masa ( ).

Después de
Comienzo Después de 1 rotacion Después de 2 rotaciones Después de 3 rotaciones \ varias
N \ rotaciones

=
=

Fig. 1.13: Esquema de rotacion diferencial del Sol en funcién del tiempo. La linea azul muestra un
ejemplo de linea de campo y los distintos paneles muestran como cambia su configuracién después
de 1, 2, 3 y varias rotaciones, donde se observa que el campo estd completamente enrollado
alrededor del Sol y en algunas regiones emerge sobre la superficie como manchas. Créditos:
Adaptacion de imagen extraida de https://sites.ualberta.ca/~ pogosyan/teaching/ASTRO 122/
lect10/lecturel0.html

En general una mancha solar se divide en la umbra, que es la parte més oscura de la mancha, y
la penumbra, que se corresponde con una estructura filamentaria mas clara que rodea a la umbra.
La temperatura y el campo magnético asociado a cada regiéon son diferentes. Generalmente
la umbra exhibe intensidades de campos magnéticos entre 1.8 a 3.7 kG ( )y
temperaturas desde 3000 a 4000 K. Los nticleos de las umbras con mayor campo magnético
usualmente desarrollan una penumbra que rodea la umbra completamente ( ),
por otro lado las manchas mas pequefias a veces forman una penumbra que rodea a la umbra
en un solo lado ( ) 0 no tienen penumbra. Estas ultimas se denominan
poros. La intensidad de campo magnético decrece gradualmente con la distancia radial desde el
centro de la umbra, alcanzando valores entre 1.4 a 2.2 kG en el borde interno de la penumbra y
entre 0.7 a 1 kG en el borde externo ( ). La temperatura promedio de
la penumbra es de 5500 K.

La temperatura de las manchas solares también varia en funcién de la altura. La figura 1.14
muestra los modelos de temperatura del Sol tranquilo ( ;

; ) v de la umbra de la mancha ( ) en funcion de

la profundidad éptica 7500 a una longitud de onda de 5000 A. Desde la region de conveccion


https://sites.ualberta.ca/~pogosyan/teaching/ASTRO_122/lect10/lecture10.html
https://sites.ualberta.ca/~pogosyan/teaching/ASTRO_122/lect10/lecture10.html
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Fig. 1.14: Estratificacion de temperatura ), en funcion de la profundidad optica 7 a 5000A para
los modelos de atmosfera del Sol tranquilo y de la umbra de la mancha solar. Los modelos de

Sol tranquilo FAL-C ( ), VAL-C ( ), y HSRA (
) se muestran en linea solida negra, de puntos y discontinua, respectivamente. Los
modelos de ( ) comparan la atmosfera del Sol tranquilo (linea solida azul) con

la atmosfera de la umbra en un estadio temprano (linea de puntos roja), medio (linea solida roja)
y tardio (linea discontinua roja) del ciclo. Las lineas punteadas grises indican las transiciones
estimadas entre la region de conveccion (CZ), fotosfera, cromosfera y region de transicion (TR).
Créditos: Imagen extraida de ( ).

(log 7 > 0) hasta la superficie solar (log 7 = 0), la temperatura decrece por debajo de los 6500 K
en el Sol tranquilo (curvas azul y negra) y en el nicleo de la umbra alcanza valores mas frios de
alrededor de 4000 K (curvas rojas). Desde la baja a la alta fotosfera la temperatura decrece a su
minimo valor de 4300 K en el Sol tranquilo y alrededor de 3400 K en la umbra. Este minimo de
temperatura define la transicién entre la fotosfera y la cromosfera a aproximadamente 500 km
sobre Teontinuo = 1. En la cromosfera la temperatura comienza a incrementarse nuevamente y
cuando alcanza los 7000 K, a 1000 km sobre la superficie, la temperatura de la umbra comienza

a superar la temperatura del Sol tranquilo ( ).

En la figura 1.15 se muestra un esquema tridimensional de la topologia de de las lineas de
campo magnético en una mancha solar en la atmodsfera baja. En el nacleo de la umbra las lineas
de campo magnético, en color marrén, son practicamente verticales. La inclinacién del campo
aumenta a medida que la distancia radial crece desde el ntcleo de la mancha, mientras que la
intensidad disminuye. En la fotosfera baja los valores tipicos de inclinacion respecto a la vertical

son de aproximadamente 30° en el limite de la umbra y entre 70 — 80°, en el limite externo
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Fig. 1.15: Estructura de campo y topologia de campo magnético. Se muestra la distribuciéon de
las lineas de campo magnético, en color marrén, cerca de la superficie solar para la umbra (circulo
interior), penumbra (anillo alrededor del circulo) y en la vecindad granular de la mancha. Las
flechas indican el movimiento convectivo. Créditos: Imagen extraida de Thomas et al. (2002).

de la penumbra. A medida que crece la altura, el campo se vuelve mas homogéneo y menos
inclinado con respecto a la penumbra fotosférica ([<eppens & Martinez Pillet 1996; Westendorp
Plaza et al. 2001). La intensidad campo magnético decrece desde la umbra a la penumbra, pero
también exhibe un gradiente vertical negativo. En la umbra la intensidad total de campo decrece
en funcion de la altura a una tasa de 1 a 3 G/km en la baja fotosfera y en 0.3 a 0.6 G/km en la
fotosfera media y cromésfera (Wittmann 1974; Balthasar & Schmidt 1993). En la atmosfera de la
penumbra, la intensidad de campo decrece con un gradiente menor (Solanki 2003). Las flechas en
la figura 1.15 indican el movimiento convectivo del flujo. En la penumbra se observa un intenso
flujo principalmente horizontal y hacia afuera de la penumbra, con velocidadades de 3 km/s. La
penumbra interna muestra un flujo mas vertical, mientras que en la penumbra exterior el flujo es
horizontal y se hunde lentamente en las capas més profundas (Schlichenmaier & Schmidt 2000;

Bellot Rubio et al. 2003). En la vecindad de la mancha el flujo horizontal desaparece.

A partir de las observaciones en alta resolucién se pueden distinguir pequenas estructuras en
las manchas como los puntos de la umbra (umbral dots en inglés, UDs de ahora en adelante),
puentes de luz (light bridges en inglés), filamentos y granos de la penumbra. Estas estructuras
pueden influenciar la dindamica y la distribuciéon magnética en la fotésfera de las manchas sola-
res (Lohner-Bottcher 2016). Una descripeion detallada se puede consultar en Solanki (2003) y
referencias dentro. Se muestra en la figura 1.16 estas estructuras y se describen brevemente a

continuacioén.
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Fig. 1.16: Izquierda: Imagen en el continuo de una mancha solar observada por Hinode /SOT-SP.
Se muestra la ubicacion de algunas estructuras como los puntos brillantes (UDs), filamentos de
la penumbra (FP), granos de la penumbra (GP), que son las cabezas de los filamentos, y los
puentes de luz (LB). La flecha negra en el borde superior derecho indica la direccion hacia el
centro del disco solar. La imagen abarca 64 x 64 arcsec. Créditos: Adaptacion de imagen extraida
de Tiwari (2017).
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Los UDs son pequenos puntos brillantes de unos cientos de km ( , por ejemplo)
que cubren entre el 3 y 10 % del area de la umbra ( ). Son un poco mas calientes
que el resto de la umbra ( ) y la intensidad de campo magnético se

reduce entre un 5 y 20 %. Tienen un tiempo de vida del orden de horas y oscilan en intensidad.

Los light bridges separan a la umbra en varios nucleos y se observan como caminos brillantes
donde se produce la conveccién. Cuando dos poros se aproximan, comprimen el plasma entre
ellos formando una estructura alargada brillante. Si la aproximacién continta, los puentes se
fusionan, quedando una sola mancha. La intensidad de campo magnético es menor ya que mas
del 20 % del plasma dentro de ellos tiene un campo despreciable ( ). Los campos en
los light bridges son mas inclinados que en el resto de la umbra ( ). Los light
bridges pueden influenciar las oscilaciones en la cromésfera de las manchas (por ejemplo

) v las ondas no pueden propagarse a través de ellos de un nticleo a otro (

). Sin embargo dado que las oscilaciones observadas en distintos puntos de la umbra parecen

estar en fase, varios autores sugieren que las oscilaciones comparten el mismo excitador debajo

del puente en una umbra probablemente conectada.

Los filamentos de la penumbra se observan como filamentos elongados brillantes y oscuros
que cubren casi toda la penumbra. Los granos se observan como puntos brillantes. La inclinacién
del campo magnético en ellos fluctia. Se sugirié que los filamentos oscuros y brillantes difieren en
inclinaciéon, intensidad de campo y temperatura. Viven entre 10 minutos y 4 horas. Los granos
estan localizados mayormente en la penumbra interna y sus temperaturas superan las de la

atmosfera tranquila.

Oscilaciones en manchas solares
Oscilaciones en la umbra

Fotosfera: Las oscilaciones en la umbra fotosférica al igual que los modos-p manifiestan un
amplio rango de periodos siendo predominante el de 5 minutos junto con algunos periodos menos
importantes de 3 minutos. A partir de las mediciones de la velocidad Doppler se encuentran
amplitudes del orden de cientos de m/s. Comparando los espectros de potencia de las senales de
la umbra con los de los modos-p en el Sol tranquilo, las amplitudes de los periodos de 5 minutos
se reducen en un factor de 2 a 5 ( ; ;

). Esto representa la distincién més importante entre las oscilaciones de 5 minutos en la
fotosfera de la mancha y los modos-p del Sol tranquilo. Varios mecanismos fueron propuestos

para explicar la disminucién de la potencia: menor excitacién de ondas dentro de las manchas

( ; , ), absorcion de los modos-p dentro de
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Fig. 1.17: Imagen de 5 UF observados en una region activa AR 11133 por SDO/AIA en 1600A.
Los rectangulos blancos indican la regiéon donde ocurren los UF. Créditos: Imagen extraida de

(2017).

las manchas ( ), formacion de lineas espectrales a diferentes alturas, y alteracion de las
autofunciones de los modos-p por el campo magnético ( ).
( ) propuso que seria natural que las oscilaciones de 5 minutos en la fotosfera de

la mancha fueran forzadas por las oscilaciones de los modos-p en la regiéon convectiva circundante.

Por otro lado, las oscilaciones en la umbra con periodos de 3 minutos han sido dificiles
de detectar en alturas fotosféricas ( ; ) ya que son
dominadas por las oscilaciones de 5 minutos. Este mismo comportamiento se observa en los poros
( ; ). ( ) ) detectaron oscilaciones
de 3 minutos fotosféricas y afirmaron que la ubicacion de la maxima potencia cromosférica se
correspondia espacialmente con un decrecimiento de la potencia de las oscilaciones fotosféricas,
sin embargo con la resolucién obtenida por ellos resulté imposible detectar qué estructura de
la umbra generaba las oscilaciones de 3 minutos. ( ), utilizando instrumentacion
en tierra y espacial, detectaron UDs en la umbra fotosférica con intensidades periédicas de 3
minutos con una potencia tres 6érdenes de magnitud mayor que el resto de la umbra. Los autores
interpretaron este resultado sugiriendo que la umbra es como un tambor oscilante que no sbélo
induce el movimiento de onda en los UDs sino que también hace que estas estructuras oscilen en
fase unas con otras.

Cromoésfera: Las primeras observaciones de oscilaciones en las manchas solares fueron rea-
lizada por ( ) en la cromosfera. En ubicaciones aleatorias de la umbra
notaron repentinos e intensos abrillantamientos en las lineas del Ca II, H y K de la cromésfera
y los denominaron destellos de la umbra (umbral flashes en inglés, UF de ahora en adelante). Se
muestran en la figura 1.17 cinco UF detectados en tiempos diferentes por ( ).
El tamano total de la imagen analizada es de 50 x 50 arcsec.

El periodo encontrado de los UF es de alrededor de 2.5 minutos y sus curvas de luz son

asimétricas, donde el incremento en amplitud es méas abrupto que el decaimiento, dandole forma
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de diente de sierra, las velocidades también muestran el mismo perfil. Los UF tienen un movi-
miento horizontal aparente de alrededor de 40 km/s hacia la penumbra y las amplitudes de las
velocidades Doppler alcanzan valores de £6 km/s ( ;

: : : ). Las velo-
cidades horizontales inferidas decrecen de [20 — 50| km/s cerca del centro de iniciacion a [10 — 20|
km/s en la umbra externa. Las amplitudes de los periodos de 3 minutos aumentan en uno o dos
6rdenes de magnitud respecto de la fotosfera ( ). La potencia correspondiente
a 5 minutos es mucho menor que la potencia de estos periodos en la umbra fotosférica (

; ).

En un comienzo los UF se interpretaron como ondas estacionarias resonantes en la cromosfera,
pero observaciones de oscilaciones de 3 minutos en la region de transcion ( )y en
la corona sumados al perfil de diente de sierra que exhibe la velocidad, sugirieron que son ondas
de choque magnetoacusticas propagandose hacia arriba ( ,b, , ;

) ) ; )
) como respuesta de la cromosfera a los modos-p fotosféricos (
; : ; ; ).

En manchas solares con umbras més pequeiias de menor intensidad de campo magnético,

el patréon de onda de choque es menos pronunciado, y en los poros exhiben un perfil sinusoidal
(2009).

( ) mostraron que los UF influencian la propagacion de ondas de la umbra

y coronales, dado que la amplitud de las ondas de la umbra y las ondas coronales aumentan con

la ocurrencia de los UF y la existencia de una correlacién temporal entre ellas.

Oscilaciones en la penumbra

En la penumbra el fenémeno oscilatorio dominante corresponde a las ondas corredizas de la
penumbra (running penumbral waves en inglés, RPW de ahora en adelante). Fueron observadas
por primera vez en la cromosfera por ( )y ( ) en H, quienes
detectaron frentes de onda concéntricos propagandose radialmente hacia afuera de la penumbra
de la mancha solar con velocidades aparentes de 10 a 25 km/s. Observaciones tempranas estable-
cieron un periodo tipico de entre 3 y 5 minutos, pero trabajos més recientes mostraron que los
periodos de estas ondas se incrementan desde 3 minutos en el limite con la umbra hasta valores
mayores de 16 minutos ( ; ) en el borde externo. En cambio
la velocidad de fase horizontal aparente decrece con la distancia radial ( ;

; ) alcanzado valores de 40 km/s en el limite con la umbra, entre [10 — 20|
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km/s en la zona interna de la penumbra y entre [5 — 7] km/s en el limite externo.

Al principio estas ondas eran observadas solo en la penumbra, pero recientes trabajos en-
contraron este fenémeno también en la umbra ( ; ;
).

( ) determinaron la relacion entre los UF y las RPW, combinando observa-
ciones de la cromosfera y de la region de transicion. Encontraron que los UF conducen a RPW en
ambos dominios temporales y espaciales, lo que sugiere que estos dos fenémenos son originados
por el mismo perturbador, los modos-p fotosféricos.

Varios autores (por ejemplo ; ) encuentran una correla-
cién entre la distribuciéon espacial de los periodos y la inclinacién del campo magnético de la
mancha.Los paneles (a) y (b) de la figura 1.18 muestran los periodos dominantes calculados de
observaciones en 1400 A y 2796 A tomadas por el instrumento Interface Region Imaging Spec-
trograph (IRIS). La linea punteada indica el limite entre la umbra y la penumbra. Se observa que
para ambas imagenes los periodos dominantes son menores en la umbra y a medida que aumenta
la distancia radial se tornan mayores. En el panel (c¢) de la figura 1.18 se muestra la inclinaciéon
del campo magnético a partir de mediciones tomadas por Helioseismic and Magnetic Imager. En
el centro de la umbra (donde se observa color blanco) el campo magnético es perpendicular a la
superficie solar y a medida que la distancia radial crece la inclinacién aumenta, tornandose méas
horizontal en la penumbra (de color verde). En el panel (d) se muestra como se relacionan los
periodos dominantes con la inclinacién de campo magnético. En esta imagen se superponen al
mapa de periodos dominantes del panel (b) los contornos de la inclinacion del campo magnéti-

co del panel (c). Se observa que las distribuciones tienen son muy similares y a medida que la
inclinacion crece los periodos también ( ).

Algunos autores trataron de determinar observar las RPW en la fotosfera, ( ;

; ; ), pero la deteccion es dificil ya que la

oscilacién en la velocidad Doppler es baja. Ademas los intensos modos-p pueden propagarse a

través de la mancha y reducir la senal de las RPW.

Hacia la regién de transicion y base de la corona, las amplitudes de las fluctuaciones en
velocidad y en intensidad de las oscilaciones de 3 minutos se incrementan, como asi también las
velocidades verticales de fase ( ; ; ;

; ). En cambio en la corona caliente, con temperaturas mayores
a 10% K, la intensidad de las oscilaciones disminuye.

El origen de estas ondas todavia se halla en discusiéon, habiendo dos teorias fundamentales

que tratan de explicar su naturaleza: (1) son ondas propagandose hacia afuera del centro de la

mancha a una altura fija ( ; , ) originadas en
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Fig. 1.18: (a) y (b) muestran mapas de las intensidades de los periodos dominantes para
1400A (region de transicion) y 2796A (cromésfera) del instrumento Interface Region Imagin Spec-
trograph (IRIS). (c¢) Mapa del coseno del dngulo de inclinacién del campo magnético obtenido
a partir de observaciones vectoriales del campo por Helioseismic and Magnetic Imager (HMI

) a bordo de SDO de la fotdsfera solar. Los contornos en linea discontinua
blanca muestran la ubicacion del limite entre la umbra y la penumbra. (d) Contornos del panel
(c) superpuestos en la imagen del panel (b). El contorno més interno representa a un coseno
de 0.95 (campo magnético practicamente vertical) y el contorno més externo es coseno de 0.7.
Créditos: Figura extraida de ( ).
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la cromosfera, (2) la aparente propagacion radial es una impronta de modos magnetoacusticos
que viajan a lo largo de las lineas inclinadas de campo magnético ( ,

; ), producto de los modos-p, los cuales podrian facilitar la propagacion
de energia no térmica en la corona. Esta discusiéon junto con una descripciéon detallada de las

observaciones de oscilaciones en alturas coronales se ampliara en el Capitulo 3.

1.3. Eyecciones coronales de masa

Las eyecciones coronales de masa (coronal mass ejections en inglés, de ahora en adelante
CME) son erupciones de plasma muy energéticas eyectadas desde el Sol hacia el espacio inter-
planetario. La explosiéon de la CME transporta toneladas de material desde el Sol a velocidades
del orden de los cientos de kilémetros por segundo en tiempos que van de los minutos a los dias.
Se originan en regiones de la corona perturbadas magnéticamente y se asocian frecuentemente a
fulguraciones solares, otro evento muy energético y explosivo, sin embargo las CMEs y las fulgu-
raciones no siempre ocurren simultidneamente y no se sabe exactamente céomo se relacionan los
dos fendémenos ( ). La tasa de ocurrencia de CMEs cambia a lo largo del ciclo
solar con un promedio de ~1 por dia durante el minimo solar y ~4 eventos durante el maximo
( ), basandose en la cantidad de CMEs detectadas por SOHO por afio.

Son observadas con coronografos cuyo principio de funcionamiento es la dispersiéon de Thom-
son. En este proceso una onda electromagnética incidente acelera las particulas libres con carga,
a velocidades no relativistas, y estas emiten radiaciéon en la misma frecuencia que la longitud
de onda incidente. Por ello la onda incidente es dispersada de modo que la particula radiara
més intensamente en la direccién perpendicular a su aceleracion y esta radiacion es polarizada
a lo largo de la direccién de su movimiento. Dependiendo de la ubicacién del observador la luz
dispersada por un pequeno volumen se observara mas o menos polarizada ( ).

Las CMEs son eyectadas por el Sol en todas las direcciones, algunas pocas se dirigen hacia la
Tierra, la mayoria viajan en otras direcciones. Si una CME se propaga en la direccion Sol-Tierra se
observara como un halo que rodea el ocultador del coronografo (ver figura 1.19(a)). La radiacion
asociada a CMEs puede ser danina para satélites y astronautas. Al chocar con la magnetosfera de
la Tierra, puede producir intensas tormentas geomagnéticas que generan danos en los sistemas de
telecomunicacion y eventualmente afectar al sistema eléctrico interconectado generando grandes
apagones entre otros efectos. A su vez las particulas provenientes de las CMEs que penetran en
la atmosfera terrestre interactian con las moléculas de gas de la atmodsfera emitiendo radiacion

que eventualmente produce el fenémeno de las auroras, boreal en el norte y austral en el sur.
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Las CMEs fueron observadas desde el espacio por primera vez por el coronégrafo a bordo
de Seventh Orbiting Solar Observatory (OSO-T) en 1971 ( ). Se observé un abrillan-
tamiento pasajero expulsado a través del campo de visién del corondgrafo por un periodo de
minutos a horas. Posteriormente Skylab (1973-1974) observo alrededor de 100 CMEs (

; ). El coronodgrafo en la nave P-78 (1979-1985) registr6 mas de 1500
CMEs (http://lasco-www.nrl.navy.mil/solwind _transient.list, ). También el
coronografo/polarimetro a bordo de Solar Mazimum Mission (SMM, ;
, 1984-1989) detectd aproximadamente 1350 CMEs. El Large Angle Spectrometric
Coronagraph (LASCO,1996-presente), todavia activo, a bordo de SOHO (Brueckner et al. 1995)
ha observado miles de CMEs cuyas caracteristicas han sido documentadas por mas de dos ciclos
solares ( ; ). En 2006 se lanzaron las naves gemelas Solar Te-
rrestrial Relations Observatory (STEREO, ) que proporcionan observaciones en
luz blanca de manera continua y permiten detectar CMEs. Al ser dos naves orbitando alrededor
del Sol proporcionan observaciones desde distintos puntos de vista con el instrumento Sun FEarth
Connection Coronal and Heliospheric Investigation (SECCHI, ). Mediciones
in situ de plasma y campo magnético son obtenidas con el instrumento In-situ Measurements of
Particles and Transitories (IMPACT, : ). Combinando las
imégenes de los distintos coronografos se puede aprender sobre la configuraciéon tridimensional
de CMEs.

El anélisis de estos datos llevd a un entendimiento de la estructura y evoluciéon de las CMEs

en la corona que se pueden consultar en varios trabajos ( ; ;
; ; ), mientras que las bases teoricas de la iniciacion
de las CMEs son tratadas por ejemplo en ( ); ( );
( ). De igual importancia es la introduccion de supercomputadoras en los ultimos anos que
permitieron las primeras simulaciones tridimensionales MHD de eventos especificos (
; ; ; ; ).
En la subseccién siguiente consideramos la estructura y apariencia de las CMEs desde la

corona baja hasta 1 UA.

Estructura de la CME

Como dijimos anteriormente las CMEs son observadas en luz blanca por la dispersiéon Thom-
son, el brillo da cuenta de la densidad de electrones en el plano del cielo ( ). Las
CMEs muestran morfologias diversas, la configuraciéon méas simple es la de la estructura de tres
partes: un frente brillante (leading edge en inglés, LE de ahora en adelante) que encierra una

cavidad de baja densidad que contiene, a su vez, un nucleo brillante muy denso (
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(a) CME halo (b) Estructura de 3 partes
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Fig. 1.19: (a) Una CME halo observada con el coronégrafo STEREO-B/COR2 el 5 de Marzo de
2013. (b) Estructura tipica de tres partes de la CME: el nucleo brillante, la cavidad y el frente
brillante. Imagen tomada por SOHO/LASCO-C2 el 2 de Diciembre de 2002.

1993; Howard et al. 1997). Esta estructura de tres partes se muestra en la figura 1.19(b).

El LE se asocia a regiones de lineas de campo cerradas y se observa brillante en parte debido

al material de la corona que se apila a medida que la CME se desplaza.

La cavidad se interpreté en un principio como estructuras céncavas moviéndose hacia afuera
luego de una desconexion magnética (Dere et al. 1999). Se ha sugerido que la existencia de la
cavidad se debe a la presencia de una cuerda de flujo magnético (magnetic fluz rope en inglés, FR
de ahora en adelante) retorcida (como un resorte) contenida dentro de ella (Gibson et al. 2010).
El FR puede ser observado como circulos en el limite de la cavidad (por ejemplo Dere et al. 1999;
Hundhausen 1999; Wood et al. 1999). Se cree que los FR contienen la energia necesaria para
explicar las CMEs (Low 2001; Torok & Kliem 2003; Kliem et al. 2004; Fuller et al. 2008).

El niicleo brillante de las CMEs es considerado tipicamente el material comprimido del fi-
lamento frio sostenido por el campo magnético del FR sobre la linea de inversion de polaridad
(polarity inversion line en inglés, PIL de ahora en adeante) del sistema antes de la erupcion. La
PIL se encuentra entre dos regiones de campo magnético fotosférico con polaridades opuestas,
por lo que el campo es neutro en ella. En algunos eventos se observa al niicleo brillante como si
estuviera suspendido dentro de la cavidad. Antes de la erupcioén, el campo magnético que sostiene
a la prominencia puede ser descripto también como arcadas magnéticas elongadas que cruzan la
PIL (Mikic et al. 1988; Steinolfson 1991; Antiochos et al. 1999; Amari et al. 2003; Manchester
2003; Lynch et al. 2008; van der Holst et al. 2009). Se muestra un esquema de FR y de arcadas

magnéticas en la figura 1.20. La PIL se muestran como una linea negra sobre la superficie del
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Fig. 1.20: Topologias magnéticas de FR (izquierda) y arcadas elongadas (derecha) adoptadas
por la mayorfa de los modelos de CME. Las lineas que se muestran son lineas de campo repre-
sentativas, los signos “+” y “-” son las polaridades de las regiones y la linea en la base representa
la PIL. Créditos: Figura extraida de ( ).

Sol.

Cuando la CME erupciona, estas arcadas se desprenden y se reconectan para formar las
cuerdas de flujo magnético presumiblemente atadas al Sol por ambos extremos. Los modelos de
FR mostraron ser autoconsistentes reproduciendo varias propiedades observadas, incluyendo la
estructura de tres partes en densidad ( ; ; ;

). En este sentido, el modelo de la cascara cilindrica graduada (graduated
cylindrical shell en inglés, GCS de ahora en adelante ; ;

) provee una representacion geométrica de la cavidad de la CME que
es consistente con un FR idealizado. Volveremos sobre este modelo en el Capitulo 5.

Los FR eyectados viajan practicamente intactos desde la corona solar hasta el espacio in-
terplanetario dentro de la CMEs. Cuando las CMEs sobrepasan el campo de vision de los co-
rondgrafos, la eyeccion en el viento solar es identificada como eyecciones coronales de masa
interplanetaria (ICMEs en inglés), que no siempre tienen una contraparte coronal clara (

). Las perturbaciones en el viento solar fueron asociadas durante mucho tiempo
a fendomenos eruptivos llamados fulguraciones, las protuberancias eruptivas, los radios bursts de
tipo II y posteriormente con las CMEs. En 1970 ya se trataba de predecir la hora de llegada y
la velocidad de impacto de la erupcion relacionada a las perturbaciones en el viento solar (

, : : ). En esa época no
se reconocia a las CMEs como la mayor fuente de perturbaciones interplanetarias, por lo que la
investigacion estaba abocada a la propagacion de choques excitados por fulguraciones. Con el
tiempo la CME y la ICME fueron reconocidas como fuente de este fenémeno y consecuentemente

como la fuente de las tormentas geomagnéticas.
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Las CMEs dependen del ciclo solar en cuanto a la tasa de ocurrencia, dénde se originan, la
orientacién que tienen y la interaccion entre ellas. En el minimo solar la mayoria de las CMEs
se originan a partir de streamers y erupciones de filamentos quiescentes. Estas erupciones son
més propensas a producir CMEs lentas, a su vez es menos probable que interacttien entre ellas
por la baja tasa de erupiones. También suelen erupcionar a bajas latitudes. En el méximo solar
las erupciones se producen a latitudes mayores y hay un gran niimero que se genera en regiones
activas que producen CMEs complejas e interactuantes. Las interacciones entre CMEs pueden
producir deflexiones en la direccién de propagacion, es decir apartamientos de la trayectoria

radial. Este tema se desarrollara en el Capitulo 5.

Cinematica de CMEs

La estructura completa de la CME tiene una masa de 105 — 1016 g (

) v puede elevarse en la corona en un periodo de horas con velocidades menores de 100 km /s
o puede ser eyectada impulsivamente con velocidades cercanas a 3000 km/s (

) con una energia cinética de 10%* a 102* J. Estas energias son similares a las atribuidas a
fulguraciones, las que se relacionan con las CMEs por el proceso de liberacién magnética, aunque
en muchos casos no se puede establecer una correlacion ( ; ). En
cambio se ha demostrado que las CMEs estéan relacionadas con protuberancias eruptivas (

; ). Por encima de algunos radios solares las velocidades
son relativamente constantes, mientras que en la mayoria de los casos la aceleraciéon ocurre dentro
de los primeros radios solares ( ).

La propagacion de la CME puede dividirse en varias fases. La fase de iniciacién esté caracteri-
zada por una expansion y movimiento lento de ascenso de la estructura, usualmente se interpreta
como la evolucion de estados cuasiestacionarios ( , v referencias dentro). Cuando la
estructura pierde el equilibrio, debido a la formacion de alguna inestabilidad (ver mecanismos
de iniciacion), comienza a acelerarse. Luego sigue la etapa de despegue, que estd mayormente
caracterizada por aceleraciones del orden de 100 m/s? y dura aproximadamente una hora. La
mayoria de las CMEs alcanzan velocidades en el rango de 100 a 1000 km/s ( ;

; ). Sin embargo, a veces la fase de despegue se caracteriza por
aceleraciones extremadamente impulsivas, alcanzando valores de 10 km/s? y durando sélo unos
pocos minutos (por ejemplo ; ). En estos eventos la evolucion
gradual pre-eruptiva no se observa. De hecho en algunos casos un proceso de tipo fulguracion
confinada conduce a una rapida reconfiguraciéon de la estructura pre-eruptiva en una configura-
cion inestable y erupciona inmediatamente antes de ser formada ( ). En el otro

extremo hay eventos que son muy graduales, caracterizados por aceleraciones débiles que resul-
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tan en velocidades de 100 km/s. La fase de despegue imparte la velocidad inicial, que puede ser
categorizada como lenta, velocidades por debajo de los 400 km/s, intermedia, entre 400 y 1000
km/s y rapida, mayor a 1000 km/s, y es esta velocidad la que determina la evolucion cinemética
en la fase de aceleracion principal siguiente.

Generalmente en la corona alta y heliosfera, las CMEs cuyas velocidades son menores a la
velocidad ambiente del viento solar se aceleran continuamente, mientras que aquellas que son
més rapidas que el viento se desaceleran ( ; ;

) de manera tal que tienden a aproximarse a la velocidad del viento. Esta tendencia
de aceleracion/desaceleracion fue observada en la corona alta ( ;
) y fue encontrada comparando la distribucion de velocidades coronograficas de las CMEs

con las velocidades medidas in-situ a 1 UA ( , ).

Mecanismos de iniciacion

Los posibles mecanismos de iniciacion de las CMEs son actualmente tema de debate.

( ) clasificaron los modelos que tratan de explicar el origen de las CMEs en tres clases
segun su fuente de energia: modelos de energia inyectada, modelos explosivos térmicos y modelos
de almacenamiento de energia.

Los primeros suponen una inyeccion de energia magnética lo suficientemente rapida, de apro-
ximadamente 102° J, para poder desencadenar la erupciéon (por ejemplo ;

). La generacion de energia magnética es obtenida de una fuerza externa (por ejemplo des-
plazamientos rapidos de las bases de una arcada coronal). Sin embargo las condiciones necesarias
para generar estas cantidades de energia no se corresponden con las observadas.

Los modelos explosivos asumen una liberacion rapida de energia térmica, conferida por una
fulguracion (por ejemplo ; ) que empuja la CME hacia el espacio interpla-
netario. Debido a que muchas CMEs han sido registradas sin una fulguraciéon que las preceda,
o que en algunos casos ocurre primero la CME y la fulguraciéon después, se cree que el modelo
explosivo no puede explicar un gran niimero de eventos.

Los modelos de almacenamiento de energia asumen que la energia que se necesita para po-
ner en movimiento la CME es almacenada gradualmente en el campo magietico, por ejemplo
retorciéndolo, para ser liberada posteriormente. Dentro de estos modelos, el de cancelacién de
flujo ( ), escape ( ) v de configuracion nor-
mal/inversa de protuberancias ( ) son los modelos mas factibles. En el modelo
de cancelaciéon de flujo, la energia se acumula por la convergencia de flujos en la linea neutra
hasta que se pierde el equilibrio, se produce una reconexion en las arcadas y se forma el FR. El

modelo de escape (breakout) consiste en una estructura cuadrupolar con dos arcadas adyacentes,
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con lineas de campo sobre el sistema. Se produce una reconexién por el continuo movimiento de
la arcada que permite que la CME escape hacia el espacio interplanetario. Finalmente el modelo
de ( ) asume la preexistencia de un FR que sostiene a la prominencia en dos
configuraciones diferentes, normal e inversa, que se definen segiin la orientacién del campo de la
prominencia respecto del campo de la regiéon fotosférica debajo.

Recientemente se propuso otro mecanismo que implica generar una inestabilidad de tipo
MHD ideal como los modos kink o torus ( , ; ;

; ; ; , v referencias
dentro). Estos modelos comienzan con una configuracion de FR y asumen que no hay equilibrio
con las regiones vecinas en la sucesion de estados de equilibrio. En el caso de la inestabilidad de
tipo kink ocurre si el FR se retuerce excediendo un valor critico y se deforma helicoidalmente.
Se reproduce la morfologia del filamento en erupcién. En el caso del torus se utiliza un anillo de
corriente sumado a un campo externo, esta configuracién se vuelve inestable cuando el campo
externo decae por debajo de cierto valor critico.

En el Capitulo 5 profundizaremos en la dindmica de las CMEs mediante un estudio sobre las

deflexiones de su direccion de propagacion.
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CAPITULO 2

Descripcién magnetohidrodindmica y ondas

En este capitulo se definen algunos conceptos generales de plasma,
se presentan las ecuaciones de la Magnetohidrodinamica y se decriben
los diferentes tipos de ondas que pueden encontrarse en la atmésfera

solar.

2.1. Conceptos generales de plasma

La mayoria de las estructuras que componen el universo estan en estado de plasma: el medio
interestelar e interplanetario, los discos de acrecién, procesos en galaxias activas, las atmosferas
planetarias y estelares, el viento solar, etc; pero, ;qué es el plasma?’

Un plasma es un sistema de particulas en el que un gran ntimero de ellas se encuentran carga-
das; puede tener una densidad no nula de cargas, como los electrones de conducciéon de un metal;
o ser cuasineutro, como los liquidos conductores o los gases parcial o totalmente ionizados. A
diferencia de los sélidos y liquidos, en los plasmas y los gases ideales las particulas tienen energia
cinética mayor que la energia de interaccion, pero a diferencia de los gases ideales, las fuerzas que
las vinculan son de largo alcance: las fuerzas electromagnéticas. Como las particulas estan car-
gadas, apartamientos de carga apreciables hacen que el plasma reaccione neutralizando el exceso

de carga mediante la creacion de campos eléctricos. El hecho de que estos campos intrinsecos

'La mayor parte del contenido desarrollado en este capitulo se extrajo de los libros: ( );

(2006); (2004); (1974); (2004); (1995); (1982);
(1994).
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o auto-consistentes impidan que haya grandes apartamientos de cargas se traduce, en general,
en que los plasmas son globalmente neutros. Los campos son responsables del comportamiento
colectivo del plasma, es decir que permiten que se pueda hacer un tratamiento del plasma de
tipo continuo. Se denomina aprozimacidn del continuo al tratamiento de un conjunto de un gran
nimero de particulas como si fueran un fluido. Para este conjunto, el cual representa un volumen
pequeno respecto del tamano del sistema pero grande respecto del tamano de las particulas até-
micas, las propiedades termodinamicas son homogéneas. Esta aproximacion aplicada al plasma se
denomina aproximacion magnetohidrodinamica (MHD de ahora en adelante). No todo conjunto
de particulas cargadas es un plasma, para que pueda considerarse como tal las cantidades que
describen el sistema deben encontrarse dentro de ciertos limites. Ademas para que sea vélida la
aproximacion MHD deben satisfacerse otras condiciones. Describiremos a continuacién algunos

parametros basicos que caracterizan a los plasmas.

Parametros basicos de los plasmas

Consideremos un plasma ideal compuesto por el mismo ntmero de electrones, con masa m,
y carga —e, y de iones, con masa m; y carga e (m; > m.). La temperatura cinética de la especie

s (electrones o iones) medida en unidades de energia 2 es:

1
T, = §m3<1)2> (2.1)

donde (v?) es la velocidad promedio de las particulas de masa m; de dicha especie. La tempera-
tura caracteriza la agitaciéon media de las particulas en el equilibrio aunque no es necesario que
el sistema haya alcanzado el equilibrio térmico.

La condicién de cuasineutralidad implica que
N ~ne=n (2.2)

donde n; y n. son la densidad de ntimero de particulas de los iones y electrones, respectivamente.
Suponiendo que tanto los iones como los electrones son caracterizados por la misma 7' (usual
en casi todo plasma) podemos estimar las velocidades caracteristicas a partir de la velocidad

térmica de la especie s:

e = 1] L (2.3)

ms

Noétese que la velocidad térmica de los iones es usualmente mucho menor que la de los electrones

m
Vg ™~ i’l)te (24)
V' mi

donde tanto n como T son funciones de la posicién en el plasma.

2 Un Joule es equivalente a 6.24 x 10186V; 1eV = 1.6 x 107°J = 11600K/kp donde kg es la constante de
Boltzmann, por lo tanto 1eV equivale =~ 104K).
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Frecuencia de plasma y longitud de Debye

Dado que el plasma es estadisticamente neutro, pequefios apartamientos de la cuasineutrali-
dad generaran campos eléctricos debidos al desbalance de cargas (en la pequena escala podemos
encontrar apartamientos locales de la neutralidad). A su vez un apartamiento de la neutralidad
generara inmediatamente una fuerza restitutiva ejercida por el mismo plasma. La fuerza restituti-
va lleva a oscilaciones espontaneas del plasma llamadas oscilaciones de plasma que ocurren a una
determinada frecuencia, a la frecuencia de plasma. Se puede hacer la analogia con un resorte, al
que cuando se le aplica una fuerza, reacciona oscilando con una cierta frecuencia determinada por
la rigidez del resorte y su masa. La frecuencia de plasma es la escala temporal més fundamental

de los plasmas y estd dada por la siguiente ecuacion:

ne2

(2.5)

w. =
P €EoMle

donde ¢, es la permeabilidad eléctrica. Hay una frecuencia para cada especie, sin embargo, dado
que los electrones se mueven mas rapidamente que los iones, son los responsables fundamentales
de la oscilaciéon por lo que usualmente a la frecuencia electrénica se la denomina frecuencia de
plasma. Las oscilaciones de plasma se observan a tiempos 7 mayores que el periodo del plasma
7p = 1/wp, y si las acciones externas cambian al sistema a frecuencias menores que la frecuencia
de plasma w,. A su vez observaciones en escalas de longitud L menores que la distancia v;7,
atravesada por una particula tipica del plasma durante un periodo de oscilacién del mismo, no
corresponderan al comportamiento de un plasma. Esta distancia es el equivalente espacial de 7,

y es conocida como la longitud de Debye:

T €. T
)\D: Ewp 5 neQ (26)

De la segunda expresion de Ap resulta que este pardmetro es independiente de la masa y por

lo tanto resulta comparable para las diferentes especies. Otra forma de interpretar Ap es que
representa la menor longitud a partir de la cual un plasma puede considerarse neutro.

El sistema entonces sélo podra ser considerado un plasma si

AD T
Z <1 L <« 2.7
<1y I« (2.7)

donde 7 y L representan las escalas temporales y espaciales tipicas de los procesos investigados.
Considerando la longitud de Debye podemos definir el pardmetro de plasma:
3/2 3/273/2
1 (ry dre,’ T
A=4mn\} = — (= = 2.8
47 (rc> e3nl/2 (28)
donde 74 es la distancia media entre particulas y r. la distancia de maximo acercamiento. Es-

te parametro adimensional es, a menos de un factor 1/3, igual al nimero tipico de particulas
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Fig. 2.1: Distribucién de plasmas en términos de temperatura electréonica y densidad numérica
de electrones. También se observan los valores de los parametros caracteristicos Ap (longitud de
Debye) y Np (ntumero de particulas en una esfera de Debye). Créditos: Figura extraida de

(2015).

contenido en una esfera de Debye. Se ve de esta expresion que si A > 1 la esfera contiene gran
cantidad de particulas y ello corresponde a un plasma débilmente acoplado: la distancia media
entre particulas es mucho mayor que la distancia de maximo acercamiento o bien la energia ciné-
tica de las particulas es mucho mayor que la energia electrostatica. De la misma manera si A < 1,
la esfera tiene pocas particulas, el acoplamiento es fuerte y la distancia media entre particulas
es menor que la de maximo acercamiento. De modo que los plasmas fuertemente acoplados son
densos y frios, mientras que los débilmente acoplados son calientes y poco densos. Ejemplos de
los primeros son los laseres de ablacion (son muy frios, tienen temperaturas muy cercanas a la
energia de ionizacion), los plasmas asociados a los arcos de descargas o los plasmas asociados
a las atmosferas de objetos colapsados como enanas blancas o estrellas de neutrones. FEjemplos
de plasmas débilmente acoplados, calientes y difusos, son los plasmas ionosféricos, espaciales,
astrofisicos o los plasmas de fusion.

La figura 2.1 muestra diferentes tipos de plasmas ubicados segin densidad electronica y
temperatura. Notar que la densidad escala en 30 6rdenes de magnitud y la temperatura en 10.

En sintesis, w, y Ap representan una medida de la respuesta colectiva de un plasma, es decir
representan las escalas temporal y espacial para que el sistema sea considerado un plasma y no

s6lo un conjunto de particulas cargadas. El caracter estadistico del comportamiento del plasma
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es controlado por el parametro de plasma A. Los parametros w,, Ap y A son los pardmetros

basicos de un plasma.

Parametro Beta del Plasma

Un plasma magnetizado es aquel en que la intensidad del campo magnético es suficientemente
grande como para alterar la trayectoria de las particulas. En particular, los plasmas magnetizados
son anisdtropos, responden en forma diferente a las fuerzas paralelas y perpendiculares al campo

magnético. El pardmetro de magnetizacién dado por:

o

TL
= (2.9)

donde 7, es el radio de Larmor o giro-radio de una particula cargada que se mueve a lo largo
de un campo magnético y L es la longitud caracteristica del sistema. Este pardmetro mide la
habilidad del campo magnético para afectar significativamente las trayectorias de las particulas.
Un plasma magnetizado implica que é < 1, es decir que la longitud caracteristica es mayor al
giro-radio.

La medida del efecto inverso esta dada por el pardmetro 5, que se define como la razon entre

B2

30 también denominada
o

la densidad de energia térmica nT" y la densidad de energia magnética
presion magnética. La densidad de energia del plasma es equivalente a la presién, por lo que
p = nT con la temperatura en unidades de energia. Se define un valor de s para cada especie

de plasma como:

240D
Bs =gz (2.10)
y el valor total de 3 resulta
B=XPs . (2.11)

En los casos en que se puede despreciar la disipacion, el campo magnético y el fluido son solidarios.
Es decir que las particulas cargadas s6lo pueden moverse a lo largo de las lineas de campo; el
movimiento transversal a las mismas es fuertemente inhibido. Esto es algo que ocurre a lo largo
de toda la atmosfera solar y en la jerga de la disciplina solar se dice que el campo y el plasma
estan congelados. En la figura 2.2(a) se muestra la dependencia del pardmetro § con la altura en
la atmosfera, desde los valores fotosféricos y cromosféricos pasando por la baja corona hasta la
alta corona. Notese que solo en la corona el valor de 5 < 1y en todos los otros casos (fotosfera,
cromosfera y viento solar) § > 1. Debido al congelamiento entre el plasma y el campo magnético,
esto significa que en el caso § < 1, la presiéon magnética es mayor que la presion del gas y por lo
tanto la dinamica del plasma es gobernada por el campo magnético. En cambio, cuando 5 > 1

la dindmica es gobernada por el fluido debido a que la presion del gas es mayor. La figura 2.2(b)
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Fig. 2.2: (a) Valores del parametro § en la atmosfera solar en funcion de la altura. (b) Esquema
de las lineas de campo magnético en la corona solar. Créditos: Figura extraida de

(2015).

muestra esquematicamente las lineas de campo en la corona solar. Como se ve s6lo en la baja
corona las lineas son cerradas y esto es debido a que el campo domina la dindmica del plasma.
Maés alla de un radio solar las lineas de campo son abiertas debido a que el plasma gobierna la
dindmica y arrastra las lineas de campo.

Con los conceptos presentados en esta seccién vemos que lo caracteristico de un plasma visto
macroscopicamente es la interacciéon entre el movimiento del plasma y la geometria del campo
magnético. En esta caracterizacion el plasma es visto como un todo sin tener en cuenta las
especies separadamente. Por otro lado los campos son generados por el movimiento mismo del
plasma, tenemos asi una situaciéon altamente no lineal. Esta dindmica no lineal se describe a

través de las ecuaciones MHD que describiremos en la seccion siguiente.

2.2. Ecuaciones de la Magnetohidrodinamica

En la aproximaciéon MHD el plasma es tratado como un gas magnetizado conductor de co-
rriente y eléctricamente neutro. Muchos de los aspectos fisicos que caracterizan al plasma se
pierden, ya que la aproximacién desprecia fluctuaciones microscopicas, sin embargo es una bue-
na primera aproximacién para muchos problemas en los que los procesos son lentos, es decir, en
los que las frecuencias son mucho menores que la frecuencia de plasma. La teoria MHD describe
un plasma en términos de promedios macroscopicos, como funciones de posicion y tiempo. Las
ecuaciones son altamente no lineales debido a que los campos influyen sobre las particulas y
corrientes a través de la fuerza de Lorentz las que, a su vez, por ser ellas —las cargas y corrientes—

fuentes de las ecuaciones de Maxwell, modifican los campos. Las ecuaciones de Maxwell descri-
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ben la evolucion de los campos E(7,t) y B(7,t) en respuesta a la distribucion de densidad de

corriente J(7,t) y carga q(7,t). Las ecuaciones son:

Poisson: V-E=p./e (2.12)
~ 0B

Faraday: VXFE=—— (2.13)
ot

Ausencia de monopolos magnéticos: V-B=0 (2.14)

= 1 OE
Ampére: B =g+ -— 2.15
mpére VxB=wit 55, (2.15)

donde €y v o son la permitividad eléctrica y la permeabilidad magnética del vacio, respectiva-
mente. Las ecuaciones muestran que los campos eléctrico y magnético no son independientes, sino
que estan acoplados a partir de la variacion temporal y espacial de los mismos. La ecuacion (2.12)
muestra que el campo eléctrico tiene como fuente la distribucion de cargas p.. De la ecuacion
(2.15) vemos que las fuentes del campo magnético son la corriente eléctrica y las fluctuaciones
rapidas de campo eléctrico.

Para obtener las ecuaciones MHD, las ecuaciones de Maxwell se deben acoplar con las ecua-

ciones de fluido:

D 0
Ecuacion de continuidad Fi +pV - (V) = 8—5 +V-(p0) =0 (2.16)
Dy O(pv =
Ecuaciéon de momento p—v = (p?) + V.- (ptv) = F (2.17)
Dt ot
7D
Ecuacion de balance de energia P —(ﬁ) =-L (2.18)
y—1Dt p7

donde p es la densidad del medio, ¥ es la velocidad, p la presion y - es la razon entre el calor
especifico a presion contanste y el calor especifico a volumen constante. Para gases monoatémicos
v =5/3. F representa la suma de todas las fuerzas que hay en el sistema y L es la funcién de pér-
dida o ganancia de energia que puede incluir disipacién, radiaciéon, conduccion, etc. La ecuacion
(2.16) describe la conservacion de la masa, expresando la ausencia de fuentes o sumideros, la la
ecuacion (2.18) describe la evolucion de la presion y densidad y la ecuacion (2.17) es basicamente

la ecuacion de Newton.

Aproximaciones MHD

A escalas grandes como las que se usan en la aproximacion MHD (L > Ap), el plasma es
cuasineutro (n; ~ n.) por lo que la densidad de carga neta p. es muy pequena. Por lo tanto la

ecuacion (2.12) queda desacoplada y el campo eléctrico queda determinado por la ley de Ohm

j=E+@xB (2.19)

Q|
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Cuando no hay difusién, es decir cuando consideramos un plasma perfectamente conductor,

o — oo y el campo eléctrico resulta

E=-ixB (2.20)

Por otro lado el término (9E/t)/c? de la ecuacion (2.15), conocido como corriente de des-
plazamiento, es despreciable para procesos relativamente lentos como los que se consideran en la
aproximacion MHD. Al despreciar este término no se tienen en cuenta como soluciéon de las ecua-
ciones de Maxwell las ondas electromagnéticas y se obtiene la densidad de corriente en términos

de B:

1 _
=V xB (2.21)

de donde se ve que las lineas de corriente son cerradas.

De la ley de Faraday, ecuacion (2.13) se puede eliminar el campo eléctrico utilizando la ley
de Ohm resistiva, ecuacion (2.19) y la ley de Ampére, ecuacion (2.15), obteniendo:
0B

at_vX(ﬁxé)—vX<MiavXB’> (2.22)

La resistividad magnética esta definida por:

1
- 2.23
=g (2.23)

esta ecuacion se denomina de induccion magnética y se puede escribir (si 7 es uniforme) como:

—

%B =V x (x B) + VB (2.24)
El campo magnético tiende a moverse rigidamente con el fluido por el término V x (¢ X é), ya
difundirse por término nV2§ .

Con respecto a las ecuaciones de fluido, en MHD la ecuacion (2.16) permanece invariante. El
término fuente de la ecuacion (2.17) puede considerarse como F= —Vp+7x B+ F.,;; donde el
término Vp es la fuerza que ejerce el gradiente de presiéon del gas, 7x B corresponde a la fuerza
de Lorentz y Fou representa a las fuerzas externas ejercidas sobre el volumen de plasma tales
como la gravedad o viscosidad. La ecuacion (2.18) se suele utilizar en términos de la energia total

. 2 L
por unidad de volumen & = % pv? +ep + 23% donde e corresponde a la energia interna.

Teniendo en cuenta estas consideraciones, las ecuaciones MHD resistivas resultan de la
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siguiente forma:

op o

o TV (o) =0 (2.25)

, . o
M+V-(,01T)—i—Vp——(V><B) X B = Fey (2.26)

ot Ho

%f—vX(axé)—ané:G (2.27)

prDpy_
7_lDt(m)_ L (2.28)
(2.29)

Se tiene en cuenta también la ecuacion (2.14), ya que es una condicién que debe satisfacer el
campo magnético para todo tiempo. Esta ecuacién implica, en los plasmas magnetizados, que
los campos con los que se confina el plasma son bésicamente estructuras tubulares, lo que se
denominan tubos de flujo magnético. La divergencia nula asegura que el flujo magnético a lo
largo de una linea que atraviesa una seccién arbitraria de un tubo es constante. A las ecuaciones
se le agrega una ecuacién de estado que relaciona la densidad, presiéon y temperatura, por ejemplo
la ecuacién de gases ideales:

R k
p=—pT = —BpT =nkgT (2.30)
w m

donde R es la constante de los gases ideales, i es la masa molar media, kg la constante de
Boltzman, m la masa media y n el nimero de particulas por unidad de volumen.

Retomemos la ecuacién de induccién magnética (2.27), definiendo el namero de Reynolds
magnético como el cociente entre los dos términos, se puede estimar la importancia de la resis-

tividad: =
_Vx(@xB) L 'WwB Lv

nV2B  L2pB g

Si R, < 1 la ecuacién de induccién resulta:

Ry (2.31)

0B 5 o=
o0 - TVB

Podemos estimar el tiempo de difusién considerando B/7 ~ nB/L?, siendo L la escala tipica de
variacién del campo, resulta:
L? L
TaR — Y V4N —
Td
donde v4 es la velocidad de difusién correspondiente. En estructuras magnéticas como por ejemplo
manchas solares los tiempos de difusién son mucho mayores que los tiempos caracteristicos, por
lo que el fenémeno desaparece antes de que actte la difusién. Para poder apreciar el efecto de
resistividad tenemos que mirar en pequenas escalas, en las regiones donde ocurren reconexiones

magnéticas. Generalmente estas regiones poseen un gradiente notable de campo magnético en
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una regiéon pequena (campos antiparalelos), por lo que si hay un forzamiento externo que acerque
las lineas de campo la longitud caracteristica L disminuira y 74 serd menor. Cuando esto ocurre
el término de difusién se hace importante y las lineas de campo se “reconectan”; es decir que
pierden su identidad y el flujo magnético no se conserva.

En el otro extremo, si Ry, > 1 la ecuaciéon de inducciéon se reduce a:

—

aa—]f =V x (7 x B) (2.32)

Esto puede darse si la conductividad es alta, o — oo, por lo que la resistividad es despreciable,
n — 0, o si las escalas espaciales son suficientemente grandes. En este caso es valido el Teorema de
Alfvén: En un plasma perfectamente conductor, o donde la escala de longitudes es suficientemente
grande como para despreciar el término difusivo, el flujo magnético a través de una superficie
rodeada por una curva cerrada que se mueve en el plasma permance constante en el tiempo. De
donde resulta que el campo magnético se comporta como si las lineas de campo se movieran
solidariamente con el plasma. Se dice que las lineas de B estan congeladas al plasma y debido a
esta propiedad podemos identificar cada linea de campo por los elementos de plasma sobre ella.
El plasma puede “moverse” en la direcciéon de las lineas pero un movimiento transversal implica
un movimiento de las lineas. Utilizaremos este concepto para analizar el fenémeno descripto en
el Capitulo 3.
Si consideramos que no hay fuerzas externas, la ecuacion (2.26) resulta

o(pv e L3
g)t)ﬁ-v-(pvv) =-Vp+jixB
Las tnicas fuerzas actuantes son el gradiente de presion y la fuerza de Lorentz. Esta tltima puede
escribirse
| Lo 1 - ~ B?
JxB=—[(VxB)xB]=—(B-V)B—-V(—
1o 1o 210

) (2.33)
El primer término corresponde a la tension magnética y el segundo a la presion magnética. La
tension es la resultante de tensiones de tracciéon que acttian a lo largo de las lineas de campo y la
presion es una fuerza por unidad de superficie de compresiéon que actia en todas las direcciones.

Existen configuraciones de campo magnético llamados libre de fuerza magnética (force-free

en inglés) que satisfacen

7xB=0 (2.34)

es decir que la presion y la tension magnética se encuentran equilibradas. Una soluciéon inmediata

resulta de considerar 7= 0, por la ley de Ampére

VxB=0
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y por lo tanto la solucién mas general es:
B=Vf (2.35)

y se denomina campo potencial donde f(z,y, z) es el potencial magnético. Sustituyendo la ecua-

cion (2.35) en la ecuacion (2.14) obtenemos
V-B=V%f=0 (2.36)

f satisface la ecuacién de Laplace. En el Capitulo 4 utilizamos una solucién de campo potencial
para simular numéricamente una mancha solar.
La solucién general de la ecuacion (2.34) corresponde a considerar 7 || B con J'# 0, es decir
ol = aé, lo que implica
V x B=aB (2.37)

para algtn escalar «, que no es completamente arbitrario ya que tomando la divergencia de (2.37)

resulta

lo que implica:

B-Va=0 (2.38)

por lo que « tiene que ser constante a lo largo de cada linea de corriente aunque puede variar de

linea a linea.

Ecuaciones de MHD ideal

En la atmosfera solar podemos encontrar varias estructuras cuyas escalas de tiempo caracte-
risticas son mucho menores que el tiempo de difusion, por lo que tienen un nimero de Reynolds
elevado. En estos casos, en particular en algunas estructuras donde ocurren parte de los procesos
dinamicos que vamos a analizar en esta tesis, se pueden despreciar los procesos de disipacion.
Cuando se hace esta consideracion las ecuaciones de la MHD se denominan ideales. Si ademaés
no consideramos la presencia de ninguna fuerza externa las ecuaciones de la MHD (2.25), (2.26)

y (2.28) se pueden escribir de la siguiente forma:

ap .
- . = 2.
8t+v (pt) =0 (2.39)
7 1 L.
M%—V-(pﬁﬁ)%—V}D——(VxB)><B:0 (2.40)
ot Ho
%—f—Vx(ﬁxé):ﬁ (2.41)
0
—p+U-Vp+'yp(V-U) =0 (2.42)

ot
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donde la ecuacion (2.42) resulta de %Dgt(p%) = 0. Esta ecuacion puede escribirse también en

términos de la energia total por unidad de volumen resultando

%—l-v-[ﬁ(a—i—p)] j-ﬁz—i(Vxé)(ﬁxé) (2.43)
ot Ho

Las ecuaciones MHD también se pueden escribir en forma conservativa, es decir que tengan
la forma de % + V - (flujo de la variable) = fuentes. Esta forma de escribir las ecuaciones
se utiliza frecuentemente en los c6digos numeéricos y permite expresar las ecuaciones en forma de
leyes de conservaciéon. Teniendo esto en cuenta podemos reescribir la ecuaciéon de conservacion

de la energia como:

Oe . 1 oo = =\
aJrv-[v(aer)]Jr%v-(B U—(B~v)B>_0 (2.44)

la ley de conservacion del momento ( 2.17) como:

”+v-(pﬁa)+v-p1—1(v-(éé)—v.(B;)I)zﬁ (2.45)

donde I es la matriz identidad. La ecuacion de induccién también la reescribimos:

B L .
%—t+v-(a — Br) =0 (2.46)

Finalmente las ecuaciones de la MHD ideal considerando que no hay fuentes externas resultan:

P pu
2 — —
i o+ (p+2-) —-LBB -
9 PPl | 7 (p 2m0 )q o =0 (2.47)
ot | B vB — By
2., =, —
5 (a+p+23%)v—iB(U-B)

Para las simulaciones numéricas llevadas a cabo en este trabajo se implementé un método

que modifica estas ecuaciones que se especificara en el Capitulo 4 y el Apéndice A.

2.3. Ondas magnetohidrodinidmicas

Las ondas MHD son muy distintas de las ondas electromagnéticas obtenidas como soluciones
de vacio de las ecuaciones de Maxwell. Estas tltimas son ondas transversales en las que un campo
eléctrico variable en el tiempo produce un campo magnético y viceversa. En cambio las ondas
MHD son perturbaciones del campo de velocidad del plasma que a su vez perturban el campo
magnético, la densidad y la presién. En respuesta a esta perturbaciéon el plasma responde con
una fuerza restitutiva que puede ser el gradiente de presion, la fuerza de Lorentz, la gravedad o

la combinacion de ellas. Segiin como sea esta fuerza restitutiva es el tipo de onda que se genera.
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Consideremos nuevamente la ecuacion de momento sin tener en cuenta fuerzas externas disi-

pativas:
ov . . L - o=
- +p(U-V)T=-Vp+pj+jxB (2.48)
Vemos que las tres fuerzas fundamentales son: gradiente de presion Vp, gravedad pg y fuerza
de Lorentz fx B. Las ondas que genera cada una de estas fuerzas, si se considera predominante
sobre las otras, son ondas acusticas o de sonido, de gravedad y magnéticas.
Sin embargo lo mas comun es encontrar una combinacién de estas ondas. En primera instan-

cia, para analizar los distintos tipos, vamos a suponer que una de las fuerzas predomina sobre

las otras, de modo de que pueden despreciarse.

Ondas de sonido

Consideramos el gradiente de presiéon como fuerza restitutiva predominante frente a la fuerza
de gravedad y suponemos que no hay campo magnético. En este caso cuando una perturbacion
comprime o dilata un gas, se crea un gradiente de presién que tiende a reestablecer el equilibrio.

Las ecuaciones MHD se reducen a las ecuaciones de Euler

dp
JE— . I pr— 2.4
N +V-(pt)=0 (2.49)
o7
pa—;} +p(0- V)T =-Vp (2.50)
d (p
- <m =0 (2.51)

Se perturba el sistema considerando que en equilibrio pg y pg son uniformes y que la confi-

guracion es estatica, es decir vp = 0
p=po+p(7t)

p=po+ p1(7,t)
U= 171(th)

Linealizando las ecuaciones (2.49), (2.50) y (2.51) y manipulando algebraicamente las ecuaciones

linealizadas podemos obtener la siguiente ecuacién de ondas para la perturbacion de la presion

b1

9*p1 22
W - CSV pP1 = 0 (252)

donde ¢, es la velocidad del sonido y queda expresada como:

co = |20 (2.53)
Po
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Por lo que la dindmica esta determinada por la velocidad del sonido y ésta cambia la densidad y
la presion del medio. Ecuaciones equivalentes se pueden obtener para p; y ¢;. Proponemos como

solucién de la perturbaciéon de la presion p; una superposicion de ondas planas
p1 = Z Ajexpli(kj - 7 — wjt]
J

Evaltiamos esta solucion en la ecuacion de ondas (2.52) y, dado que la ecuacion es lineal y las
funciones exponenciales forman una base, la relacion de dispersion resultante debe cumplirse

término a término, es decir:

wi =ik} Vj (2.54)

De esta relaciéon podemos ver que la frecuencia de la onda depende de la velocidad del sonido,
que su vez depende del medio, y del niimero de onda. También podemos obtener la velocidad de
fase w/k que es la velocidad de propagacion de la onda y la velocidad de grupo dw/ ok que define
la direcciéon de propagacion de la energia de la onda. En este caso ambos valores son iguales y
corresponden a cs.

Proponiendo ¥ de la misma forma funcional que p; obtenemos que v || /3, lo que implica

que las ondas actsticas son longitudinales.

Ondas magnéticas

Para analizar este tipo de ondas consideramos la acciéon de la fuerza de Lorentz y despreciamos
las otras fuerzas. De la ecuacion (2.33) vemos que la fuerza de Lorentz se puede descomponer en
dos términos, uno de presiéon y otro de tension. Estas fuerzas actiian como fuerzas restauradoras
de ondas magnéticas de dos tipos: ondas de Alfvén de corte y ondas compresionales de Alfvén.

El término de compresion de un dado elemento de volumen es igual en magnitud y en todas las

direcciones
B2
P =5
210
El término de tensiéon
B-V)B
o (B-9)
Ko

acttia a lo largo de las lineas de campo.

En sintesis, la fuerza sobre un elemento de volumen ejercida por los adyacentes tendra una
contribucién no nula de la presion cuando haya variacion neta de la intensidad de B (actia desde
regiones de alta a baja presion magnética) y una componente no nula de tensién cuando haya

curvatura de las lineas.
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Consideremos un plasma con conductividad infinita. Las ecuaciones que vamos a tener en

cuenta para analizar estas ondas son:

ap o
§+v-(pu)_o
9w, (v V)ﬁ—i(vXé)xé (2.55)
Por TP o '
%:Vx(ﬁxé)

Para perturbar el sistema consideramos condiciones iniciales de equilibrio estatico con densidad e

induccién magnética uniformes y velocidad nula de forma que las variables perturbadas resultan:
p=po+pi(r,1)
B = By + By (7 1)
U= 01(7, 1)
Linealizamos las ecuaciones y manipulando algebraicamente obtenemos:
1 R
5 — —[V x V x (’Ul X Bo)] X Bo. (256)
Ho
Proponemos como solucién una onda plana monocromatica
5y (7, t) = Ty expli(k - 7 — wt)]

y dado que estamos considerando perturbaciones lineales esto implica el mismo tipo de depen-

dencia para las otras variables. Teniendo en cuenta que:

0A o
Bt —jwA
V- A=ik A

(2.57)

Una propiedad de las ondas planas es que cuando el campo es perturbado, El es perpendicular
a la direcciéon de propagaciéon de la onda. Esto resulta de V - éo =V-B=0= ik - B ya que

asumimos que By es uniforme, por lo tanto

k-By=0. (2.58)
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Si multiplicamos la ecuacion (2.57) escalarmente por Eo se simplifican cuatro de los términos
quedando w? (7 - By) = 0 o bien
U1 -By=0. (2.59)

Lo que indica que en la aproximacién lineal las ondas magnéticas son tales que la velocidad de
la perturbacién del plasma es perpendicular a la induccién magnética ambiente BO.

De la ecuacion (2.57) obtenemos la relacion de dispersion

(W? = k20%)(k-71) =0 (2.60)
donde .
. By

es la velocidad de Alfvén. Para que la ecuacion (2.60) se cumpla hay dos posibilidades:
k-7 =0 dando lugar a las ondas de Alvén de corte

o bien

(w? — k*0%) =0 dando lugar a las ondas de compresion de Alfvén

En la atmosfera solar predominan las ondas de Alfvén de corte, por lo que usualmente se las

denomina ondas de Alfvén a secas.

Ondas de Alfvén (corte)

Como dijimos anteriormente estas ondas corresponden al caso k-th =0 por lo que V77 = 0.
Estas condiciones implican que las ondas de Alfvén son incompresibles y transversales, es decir
que no hay variacion de la densidad y presion (9p1/0t = 0y 9p1/0t = 0), solo la velocidad y
la induccién magnética se modifican siendo ambas perturbaciones perpendiculares a la direccion
de propagacion de la onda (dada por E) En particular para la solucién de onda plana p; y p1
son nulos.

Para obtener la relacion entre w y k volvemos a la ecuacion (2.57) y haciendo uso de (2.59)
y k- 71 = 0 obtenemos

w? —(k-T4)*=0

o bien

w = £kvy cos(h) (2.62)

donde 0 es el dngulo entre la direcciéon de propagacion k y éo (ver figura 2.3). La relacion entre
'y By esta dada por:
By

5=+
(1opo) /2
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Los signos 4+ y — corresponden a que la velocidad de fase tenga proyecciéon positiva o negativa
en la direccién de Eg. Es decir, tomando en cuenta este signo, que corresponde al de (E . éo)
se ve que U1 y B estan en contrafase. Este resultado es observacionalmente importante, dado
que permite distinguir las ondas de Alfvén de otro tipo de ondas. Si elegimos, sin pérdida de

generalidad, el eje z en la direccion de By la ecuacion (2.62) resulta
w = tvsk,

y la velocidad de grupo v, = (Ow/0k,, 0w/0ky, Ow/0k,) = Fv4€é, resultando que
Ug = £U4

De modo que la energia de la onda de Alfvén se propaga en la direccién de la inducciéon magnética
de fondo cualquiera sea la direccién de k, es decir Uy || By. Mientras que la velocidad de fase

puede ser oblicua al campo, por lo que Uy }f U,.

Ondas de compresiéon de Alfvén

La otra solucién de la ecuacion (2.60) es w? — k?v% = 0 o bien
w = xkvy.

En este caso no hay incompresibilidad (E U1 # 0) y por lo tanto p; y p1 son distintos de cero
denotando compresion. De la ecuacion (2.57) como el factor que multiplica a v; es distinto de
cero, a diferencia con lo que sucedia con las ondas de corte, resultan 7, k y Eo coplanares.

Ademas de la tercera de las ecuaciones (2.55) resulta

- —

—(k - Bo)th + (k - %) By
w

By =

By

w
k

U1

Fig. 2.3: Direccién del vector de propagacion IZ, del campo de fondo EO y de la perturbaciéon
de campo Bj. Relaciéon de dispersion de las ondas de Afvén. Créditos: Figura extraida de

(2015).
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Fig. 2.4: Vectores coplanares de ondas de compresion de Alfvén. Créditos: Figura extraida de

(2015).

de donde se ve que también B esté en el plano. Recordando que para toda onda magnética
plana monocromética By L k y #1 L By (ecuaciones (2.58) y (2.59)) resulta la figura 2.4.

Notar que la velocidad de fase y grupo coinciden en moédulo y direccion:

—

Uy = Uy —:i:vA|k|

Ondas Magnetoactsticas

Estas ondas son importantes en medios en los que no puede despreciarse ni la fuerza de

Lorentz ni el gradiente de presiones de modo que la ecuacién de movimiento resulta

pat +p(v-V)U :—Vp+u (Vx B)x B
Para calcularse la relacion de dispersion de estas ondas debe considerarse la ecuacién de conser-
vacion de la masa, la ecuacion de induccion, la de adiabaticidad (energia) y la correspondiente
a la ausencia de monopolos magnéticos V - B = 0. Estas ondas son en principio diferentes a los
casos anteriores: sonido (B = 0) y a las ondas magnéticas (Vp despreciable). Pero las ondas de
Alfvén de corte no perturban la densidad ni la presiéon por lo tanto no se alteran si en la ecuacion
de movimiento se agrega el gradiente de presiones. En cambio las ondas de compresion de Alfvén

y las de sonido se modifican dando lugar a ondas magnetoactsticas de dos tipos.

Linealizando las ecuaciones alrededor del estado de equilibrio considerando:
p=po+p1(7,t)
p=po + p1(7, 1)
B = By + Bi(7t)
U =01 (7, 1)

se puede reemplazar una ecuacién en la otra obteniendo una ecuacion diferencial para la variable

1 que al proponer una onda plana como solucién nos da la ecuacion:
(w2 — k20 cos2(0))D1 + (k - 01) kv’ cos(0)ég,

— (@2 + @)k - 51) — kv cos(0) (ép, - T )}E (2.63)
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Esta expresion tiene un término adicional respecto al caso magnético puro, éste es
9 > o
c;(k-v1)k

y proviene de haber considerado el gradiente de presiéon del gas en la ecuacién de movimiento.
Recordar que 6 es el angulo entre By y E, y €, es un versor en la direcciéon del campo no
perturbado.

Para obtener la relacion de dispersion w = w(k) de la ecuacion (2.63) es conveniente, igual
que para las ondas magnéticas, multiplicar escalarmente por k y por éo con lo que se obtienen

las ecuaciones:

[w? — k2 (v} + 2] (k- o) + k3v3 cos(0)(ép, - 1) = 0

—kcos(0)2(k - 7)) + w(ép, - 1) =0

quedando un sistema homogéneo de ecuaciones en (k- ¢1) y (ép, - 1) cuya solucion trivial da la
solucién de las ondas de Alfvén de corte. Para que existan soluciones no triviales el determinante
debe ser nulo:

[w2 — k2(v4 + cg)] w? + kW42 cos®(0) = 0

cuyas soluciones son

w? v+

k2 2

1
+ 5\/ (v + ¢2)2 — 402 c2 cos?(6) (2.64)

Vemos de la ecuacion (2.64), que el radicando es positivo para todo 6 y en particular:

= sif=0
2 2 2 2 2 2
w vy ¢ 1 vyt 1 5 9 Va
ﬁ(o) = Ts +3 (v —cd)? = Ts +5va—c)= - (2.65)
S
wsif=m7/2
2 2 2 2 2 2 2
w? T vi+ce 1 vitce; 1, 5 5 v+ Cs
o (5) =" s phrar =S s sehed =g 00

Si graficamos la velocidad de fase vy = w/k obtenemos la figura 2.5. La velocidad de fase
tiene valores entre la velocidad magnetoactstica lenta y la rapida. La velocidad magnetoactstica
rapida corresponde a la méxima velocidad que puede alcanzar la onda que es v124 + c2. Las ondas
rapidas se pueden propagar en cualquier direccién, excepto si k I éo, no se puede propagar a

lo largo del campo magnético y la onda rapida se degenera en una onda de Alfvén. Por otro
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Mode\ Alfvén k Modo répido k

\

Modo rapido

Modo lento

Modo Alfvén

Fig. 2.5: Velocidad de fase de las ondas magnetoaciusticas en los regimenes § > 1 (izquierda) y
B < 1 (derecha). Créditos: Figura extraida de ( ).

lado la velocidad magnetoactstica lenta depende si la dinamica del medio estd dominada por
el campo magnético (8 < 1) o si estd dominada por el plasma. Si v4 < ¢s 0 f > 1 (panel
derecho de la figura 2.5), por ejemplo la cromésfera y fotosfera de regiones tranquila del sol,
corresponde a la situacion en que la fuerza de Lorentz es menos importante que el gradiente de
presiones. La velocidad de la onda magnetoactstica lenta sera igual a v4 por lo que una parte de
la onda actustica se transforma en magnatoacustica rapida y la magnetoacustica lenta da lugar a
la magnética de compresion. Si v4 > ¢s 0 f < 1 (panel izquierdo de la figura 2.5), por ejemplo
en la baja corona, corresponde a que la fuerza de Lorentz es mas importante que el gradiente de
presiones. La velocidad de la onda magnetoacistica lenta sera c; por lo tanto la onda magnética
de compresién se transforma dando lugar a la magnetoacustica rapida y aparece en lugar de la
onda de sonido la magnetoacustica lenta. Si v4 ~ ¢s no es posible distinguir si las ondas répidas

y lentas provienen de la del sonido modificada o de la de Alfvén de compresién modificada.

De la ecuacion (2.64) podemos calcular la velocidad de grupo reemplazando en esta ecuacion
k? = k2 + k; + k2 y k2 cos?(0) = k? y, derivando luego respecto ki, ky y k.. Resulta que, salvo
para 0 =0y 6 = £7/2, vy no tiene direccion paralela a E, a diferencia de las las ondas sonoras
y las ondas de Alfvén de compresion, ni en la direccién de éo, como en las ondas de Alfvén de

corte, sino en una direccion intermedia. En la figura 2.6 graficamos la velocidad de grupo.

De la figura se ve que los modos lentos se propagan en un cono alrededor de By y los rapidos
se pueden propagar en cualquier direcciéon, de modo que los modos lentos no puede propagarse

en direccion perpendicular al campo.

Las ondas magnetoactsticas son longitudinales ¥ || k y son esencialmente compresivas, siem-

pre perturban la densidad del plasma.
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VA o0 Cg
(la mayor)
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Fig. 2.6: Velocidad de grupo de las ondas magnetoacusticas. Créditos: Figura extraida de

(2015).

Ondas de gravedad

Estas ondas aparecen en gases en presencia de un campo gravitatorio aunque no haya campos
magnéticos. En primer lugar describiremos cualitativamente cual es el origen de estas ondas.
Luego analizaremos las ecuaciones linealizadas cuando las fuerzas restitutivas son la gravedad y
el gradiente de presiéon dando lugar a las ondas actusticas de gravedad con sus limites de baja
frecuencia (ondas de gravedad) y alta frecuencia (ondas acusticas).

En la seccion 1.1 del Capitulo 1 vimos que la fotésfera estaba conformada por granulos bri-
llantes los cuales evidenciaban el movimiento convectivo proveniente del interior solar. Estos
movimientos convectivos se pueden generar dentro de un gas compresible y estratificado gravita-
cionalmente, tal como el que existe en el interior solar, en respuesta a perturbaciones ante las que
actuan las fuerzas de presion del gas y de gravedad, generando distintos tipos de ondas. Estas
ondas se corresponden en el limites de baja frecuencia a las ondas de gravedad y a altas frecuen-
cias a las ondas acisticas. Estas ondas se propagan desde el interior del Sol hasta la superficie
y son reflejadas en la superficie. Antes de llegar a la superficie se acoplan e interfieren, por eso
es que vemos ondas de frecuencias mezcladas. Los modos de vibracién g (ondas de gravedad),
caracterizados por bajas frecuencias de aproximadamente 0.4 mHz, estan confinados al interior
solar por lo que son practicamente inobservables.

Para entender el proceso de conveccion, consideremos una burbuja de gas, que es sacada de
su posicion de equilibrio y desplazada dz en sentido contrario al de la gravedad esquematizado en
la figura 2.7. Ademés para que puede existir la burbuja tiene que haber un equilibrio de presiones
con el gas que la rodea. Llamaremos con un subindice ¢ a la parte interna de la burbuja y con
subindice e a la parte externa. Inicialmente (pg); = (po)e = po ¥ (Po)i = (Po)e = po-

La presion y la densidad externas varfan con la altura (por ser un medio estratificado por la

gravedad), por lo que al ascender la burbuja deberéa cambiar su presion y densidad para mantener
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po +0p;
z+ 0z

po + 6pe =
po+ %52
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o

Fig. 2.7: Esquema de una burbuja de gas que es sacada de su posiciéon de equilibrio.Créditos:
Figura extraida de ( ).

el equilibrio de presiones. Al ocurrir esto el medio que la rodea sera diferente al inicial, esto lo
expresamos con dpe, v el cambio en la densidad de la burbuja lo expresamos con dp;. Supongamos
que se realiza este cambio de manera adiabética, es decir, sin intercambiar calor con el exterior. Si
la densidad final de la burbuja es menor a la del medio, ésta seguira ascendiendo; por el contrario
si es mayor, se originara una fuerza restitutiva que tenderé a volverla a su posicién de equilibrio

y por lo tanto oscilari. Para obtener la frecuencia de oscilaciéon consideramos el equilibrio de

fuerzas dpyg/dz = —pg y la condicion de adiabaticidad. La fuerza de flotacion resulta
g(0pe —6pi) =g @Jr@ 0z
¢ ' dz ¢

Cuando esta fuerza es negativa para §z positivo la burbuja oscila con una frecuencia N donde:

o g (dpo , pog
N = <dz + CQ) (2.67)

N? es la frecuencia de oscilaciéon y se denomina frecuencia de Brunt- Viisdld. Usando la ecuacion

de estado p = RpT'/ 1 obtenemos una expresion para esta frecuencia en funcion de la temperatura:

N9 [dTO L= 1)T09} (2.68)
Ty | dz c?
El término —(y — 1)Tpg/c? es la variacion de temperatura de la burbuja con la altura cuando
se mueve adiabaticamente. N2 > 0 si la temperatura ambiente T aumenta con la altura o
si disminuye més lentamente que la variacién adiabatica. Esto da la condicién de estabilidad
convectiva, en cambio si N2 < 0 entonces las oscilaciones se amortiguan y la burbuja seguira
ascendiendo.
En el caso particular de que Ty no varia en funcién de la altura

- 1)g?
N2 — (v
c

Esta aproximacion es valida para bajas frecuencias.
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Ondas Acusticas de Gravedad

Consideremos un plasma en el que se tiene en cuenta el gradiente de presiones y la gravedad.
En la situacion de equilibrio Vpg = —pgé, por lo que pg no es uniforme sino que varia con la

altura, suponiendo Ty uniforme resulta
-l -l
~ exp |—— ~exp |——
Po p A y po P A

con A = po/(pog) = c2/(vg). Linealizamos las ecuaciones de continuidad, de momento y de
adiabaticidad y manipulando algebraicamente las ecuaciones resultantes se obtiene una ecuacion

diferencial para ¢;. Proponemos una solucién de la forma

7y = iy expli(k - 7 — wt)]

—

Wiy = cg(lz ct) k4 i(y — 1)9(15 11)é, + iguyk

siendo § = gé, y u1, la componente de @ en la direcciéon z. Tomando el producto escalar de estas
ecuaciones con €, y k queda un sistema de ecuaciones homogéneo en (k - @) y u1,; anulando el

determinante se obtiene la relacién:

wt — Wk +ivgk,) + (v - D)(K2 k2 =0 . (2.69)

2 sea real, k? tiene que ser

Dado que aparece el ntimero imaginario ¢ concluimos que para que w
complejo. Definimos k' tal que

> =g
k=k — ZTCEBZ (270)

de modo que la ecuacion (2.69) puede escribirse

7*g? 2
wt — w? (czk/Z + 402> +¢*(y - D(E* K =0.

Finalmente la relacién de dispersion resulta

w?(w? — N?) = (w? — N?sen?(6,))k"c2 (2.71)
donde

g
Ny = — 2.72
2. (2.72)

-1

N=Y'"2 (2.73)

Cs

K2

sen®(0,) =1 — —2 (2.74)
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N es la frecuencia de Brunt-Viisild, Ny es la frecuencia de corte actistico y sen?(,) es una
medida de cuan alejado se encuentra el vector de propagaciéon respecto de la direccién de la

gravedad. Para 6, = 0 resulta k, = k' y para 0 < 0, < m/2k’ > k. Para gases ideales resulta
Ng> N

Al tener k una componente imaginaria (ver ecuacion (2.70)) la perturbacion de la velocidad

resulta

2
s

01(7, t) = 1y exp [;gz] expli(k - 7 — wt)]
c
cuya amplitud aumenta con la altura siendo el factor de aumento igual a e para una distancia
vertical que sea el doble de la escala de altura de la presion A.
Analizando la relacién de dispersion (2.71) vemos que hay dos rangos de w? que permite

propagacion con k' real:

w? < N?sen*(d,) (2.75)
y
w? > N? (2.76)

En el primer caso ambos miembros de (2.71) son negativos y en el segundo ambos son posi-
tivos. Para w > N las ondas son esencialmente actiisticas, y si w > N, la relacién de dispersion
se reduce a

/
w==FKkc

resultando ¢g como velocidad de fase.
Para w < Nsen(f,) las ondas son esencialmente ondas internas de gravedad, y si ademas

w < K¢, es decir que vy = w/k' < ¢, se tiene
w =~ Nsen(fy) . (2.77)

Para la region N sen(f,) < w < Nj, k'? es negativo y la onda es evanescente. En la figura 2.8 se
muestran los rangos de frecuencia de w en funcién de 6,. Vemos que las ondas de gravedad no se
propagan en direccion de la gravedad, siendo 6 = 0 equivalente a k., = k’. Ademaés de la ecuacion
(2.77), para un dado w independientemente de k' siempre que k’cs > w, las ondas de gravedad

solo se pueden propagar en alguna direcciéon en un cono sen(f,) = +w/N.

Frecuencia de corte (cut-off)

Como vimos en la seccién anterior, en presencia de campos gravitatorios, las ondas acusti-

cas solo pueden propagarse hacia arriba (en la direccion vertical) a frecuencias mayores que la
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Ondas actsticas

N Ondas evanescentes

o

~

S w=N sen(fy)
p
/

/

/

/’/Ondas de gravedad

/
/

w/2 04

Fig. 2.8: Esquema de ondas de gravedad. Créditos: Figura extraida de ( ).

frecuencia de corte acustica definida como

_ 9
2c,

donde ¢; = \/yp/p = \/YRT/u es la velocidad local del sonido, T" es la temperatura, v es el

cociente de calores especificos, u es el peso molecular medio, y R es la constante de los gases.

N

Por debajo de esta frecuencia se vuelven evanescentes y no pueden alcanzar las capas superiores
de la altmosfera.

La frecuencia de corte de las ondas magnetoacusticas de gravedad (MAG de ahora en adelan-
te) fue derivada analiticamente por ( ); ( );
( ); ( ) en un medio estratificado isotérmico y con campo magnético constante.
Encontraron que la frecuencia de corte de MAG (Njs4¢) depende generalmente del parametro (3
local del plasma y de la inclinacion del campo magnético 0. En las regiones de 5 > 1 (como la
fotosfera y cromosfera del Sol tranquilo), la frecuencia de corte de MAG se reduce a la frecuencia
de corte acustica pura N;. Para velocidades del sonido tipicas fotosféricas de 7 km/s y g = 274
m/s? la frecuencia de corte resulta de 5.2 mHz (3.2 minutos). Lo que implica que las ondas
con frecuencias mayores que esta o perfodos menores pueden propagarse hacia la cromosfera.
En regiones de § < 1 (por ejemplo manchas solares o regiones activas), la frecuencia de corte
es modificada por la inclinacién del campo magnético Nysjag = Nscosfp. ( )
interpretaron que en estas regiones de 8 alto hay una gravedad efectiva que actiia sobre la linea

de campo. Esta gravedad efectiva puede ser expresada como

g =gocostp

donde la aceleraciéon gravitacional gg es disminuida por el coseno del d4ngulo de inclinacién del
campo respecto de la normal, lo que repercute en la frecuencia de corte. La frecuencia de corte
méxima estara dada por los minimos valores de 6 y de T a lo largo del camino de propagacion de
la onda. Estos parametros definen una altura de corte, y si asumimos que el angulo de inclinacion
y la temperatura crecen a partir de esta altura de corte, entonces ésta definira el espectro de

frecuencias de las ondas que pueden propagarse méas alla del minimo de temperatura.
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Los resultados encontrados sobre la frecuencia de corte de MAG explica la existencia de ondas
compresivas de baja frecuencia en la corona ( ) las cuales se cree
que son las responsables de transportar mayor cantidad de energia que sus contraparte de alta
frecuencia (por ejemplo ; ). Segun ( )
las ondas de baja frecuencia (periodos largos) pueden penetrar en la atmosfera alta a través de
guias de onda magnéticas, por ejemplo manchas y poros.

En este sentido ( ) consideraron la propagacion de ondas magne-
toacusticas lentas de largo periodo en estructuras de plasma coronal considerando una atmosfera
estratificada isotérmica y un campo magnético variable, a diferencia de trabajos anteriores don-
de consideraron campo uniforme. Derivaron la expresion de la frecuencia de corte para ondas
de tubo (ondas magnetoacusticas lentas de longitud de onda larga que se propagan en plasma
alineado y estructurado por el campo magnético) y encontraron que ésta varia en funcion de la
altura, decreciendo significativamente en las regiones de 8 < 1. Un estudio similar fue realizado
por ( ), en donde consideraron ademés una atmosfera con temperatura variable,
abarcando desde la fotésfera hasta la corona. Encontraron que a una dada altura sobre la fo-
tosfera los periodos de corte magnetoacusticos son significativamente menores que los periodos
de corte actusticos. También analizaron la influencia de la intensidad de campo magnético, no
encontraron cambios significativos de los periodos a nivel coronal pero si una modulacién por
debajo de la region de transicion.

La frecuencia de corte de las ondas compresivas sirve como herramienta sismolégica para
investigar la topologia del campo magnético y diagnosticar otros parametros del plasma local
como la temperatura o la densidad. También presenta una posible explicacién a los periodos
encontrados en la atmosfera solar como la respuesta de ésta a la frecuencia natural. Volveremos

sobre este tema en la seccién 4.7 del Capitulo 4.
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CAPITULO 3

Estudio observacional de la propagacion de una sefial peridédica en una region

activa

En este capitulo se describira el analisis cinematico y de periodicidades
realizado en distintas regiones de la atmoésfera solar a partir de ob-
servaciones de una sefial periédica propagandose en una regién activa
asociada a una mancha solar. Los resultados de este capitulo forman

parte del trabajo en proceso de escritura de Sieyra et al. (2019).

3.1. Introducciéon

Las observaciones solares han revelado la existencia de ondas y oscilaciones magnetohidro-
dindmicas en casi todas las estructuras de la atmosfera del Sol, exhibiendo un amplio rango de
periodos y velocidades. El modelo MHD mas bésico sugiere que hay tres tipos de ondas que se
manifiestan en la atmosfera solar: magnetoacusticas lentas, rapidas y las ondas de Alfvén (ver
Capitulo 2 para méas detalles sobre cada tipo de ondas). Se agregan a éstos otros modelos més
complejos que tienen en cuenta la estratificacién de la atmodsfera debido a la gravedad con sus
correspondientes mecanismos de seleccion de frecuencias de corte (cut-off).

Durante mucho tiempo el estudio de las ondas magnetohidrodinamicas fue principalmente
tedrico, pero esto ha cambiado en los tltimos anos con el advenimiento de instrumentos que

proveen imégenes y espectroscopia de alta resoluciéon temporal y espacial.

73
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Uno de los interrogantes que se quiere responder y lleva décadas de investigacion es si alguno
de estos procesos son capaces de transportar desde las capas mas bajas de la atmosfera solar
hacia la corona una parte considerable de la energia necesaria para calentar la corona tranquila,
asi como la relacién de ellos con el viento solar. Estas investigaciones han conducido a un gran

desarrollo de la sismologia coronal.

Observaciones en fotdsfera y cromosfera

Entre los distintos tipos de ondas que se observan en la fotosfera y cromosfera solar de
las manchas solares se encuentran los destellos de la umbra (umbral flashes, UF) y las ondas
corredizas de la penumbra (running penumbral waves, RPW) de la penumbra.

Los UF tienen periodos de alrededor de 3 minutos en las lineas cromosféricas y fueron esque-
méticamente interpretados como la respuesta de la cromoésfera a los modos-p fotosféricos® (

; ) ; ; ). En un comienzo se creia que estos
destellos eran ondas estacionarias resonantes en la cromésfera, pero observaciones de oscilaciones
de 3 minutos en la regién de transicion y en la corona sugirieron que se corresponden con ondas
que se propagan ( b, ; ; ; ;

; ).

En cuanto a las RPW se observan como frentes de ondas concéntricos propagandose radial-
mente desde el interior de la penumbra. El periodo varia con la distancia radial entre ~[3 - 5]
minutos en el limite interno de la penumbra hasta valores mayores a 16 minutos en el borde
externo de la penumbra ( ). Inicialmente estas ondas fueron observadas solo en la
penumbra, pero recientemente esta fenomenologia se encontré también en la umbra (

; ).

Existe un fuerte consenso de que la inclinaciéon del campo magnético cumple un rol funda-
mental en la determinacion de la frecuencia de las ondas de la penumbra debido a la consecuente
reduccion de la frecuencia de corte dada por w.ys = wcosf, donde ¢ es la inclinacién del campo
magnético respecto de la normal ( ; ;

; ). Esto resulta en un aumento en el periodo a medida que la distancia
radial crece desde la umbra y esto coincide con el aumento de la inclinacién del campo. Estos
autores afirman también que en la vecindad de la mancha solar las frecuencias son determina-
das por la frecuencia de corte, la que estaria directamente influenciada por la inclinacién local
del campo magnético respecto de la normal. Las ondas cuyas frecuencias son menores a la de
corte son amortiguadas fuertemente (evanescentes), las que tienen frecuencias mayores pueden

propagarse y son canalizadas hacia la cromoésfera y es alli donde son observadas como RPW.

'Los modos-p son los modos heliosismolégicos detectados en la fotosfera solar. Se describen en el Capitulo 1.
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Esta observaciéon juntamente con el hecho de que los UF impulsan a las RPW, en ambos
dominios temporal y espacial, sugiere que estos dos fendémenos son originados por los modos-p
fotosféricos siendo manifestaciones de ondas magnetoacisticas lentas propagandose hacia arriba.
A la misma conclusion llegan ( ) a partir de la observacion de ondas detectadas
en la fotosfera viajando desde el interior de las manchas solares con velocidades mayores a las
que se encuentran usualmente, de [40 - 60] km/s. Dadas estas evidencias observacionales varios
autores afirman que la propagacion radial observada de las RPW es en realidad un movimiento
aparente de los modos magnetoacisticos que viajan a lo largo de las lineas inclinadas de campo
magnético, generados por los modos-p ( , ;

; ; ; ; ). Por
otro lado ( ) muestra que los UF influencian la propagacion de ondas de la
umbra y ondas coronales.

Esto lleva a plantearnos algunas preguntas:

;Podrian estas ondas rapidas que se propagan en la fotésfera, las ondas cromosféricas de la
penumbra y las perturbaciones coronales estar relacionadas las unas con las otras? Las ondas
provenientes de los modos heliosismolégicos observadas en la fotosfera, ; podrian propagarse hacia
arriba a través de la cromosfera y la region de transicién hasta llegar a la corona?

Para poder profundizar acerca de estas preguntas resumimos algunas evidencias observacio-
nales de propagacién de senales periddicas en la corona y planteamos algunos ejes de discusion

en la siguiente seccion.

Observaciones en la corona

Uno de los primeros trabajos que mostraron la propagacion de perturbaciones periddicas en
las estructuras coronales fue el de ( ), en el que utilizaron el instru-
mento EIT (Extreme-ultraviolet Imaging Telescope) a bordo de SOHO (Solar and Heliospheric
Observatory) con el que identificaron estas perturbaciones en imagénes en 171 A. Reportando
los primeros resultados de TRACE (Transition Region and Corona Explorer),

( ) describieron movimientos hacia arriba en las estructuras de abanico (fan) de los arcos
de 1 MK en la parte externa de la regién activa. Estos autores argumentaron que debido a la
baja velocidad de propagacion, aproximadamente de 40 km/s, no podian interpretarse como on-
das magnetoaciusticas sino que requeria la presencia de flujos. ( ) también
llegan a la misma conclusion. Desde entonces un gran ntmero de autores (

; ; ; ) han reportado pertur-
baciones periédicas en arcos coronales y plumas polares. ( ) realizaron un

estudio similar al de ( ) usando observaciones de TRACE, con mayor
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resolucién espacial, y concluyeron que estas oscilaciones eran en realidad indicadores de ondas
magnetoacusticas lentas, que se propagan hacia arriba a lo largo de guias de ondas coronales a

una velocidad entre 70 y 165 km/s y periodos en el rango de 3-4 minutos.

Analizando las estructuras coronales en la proximidad de regiones activas ( )y

( ) encontraron que las estructuras situadas sobre manchas solares mostra-

ban una oscilacién en intensidad con un periodo de alrededor de 3 minutos, mientras que las
oscilaciones en estructuras que no estaban sobre manchas exhibian periodos mucho mayores (

). Estos autores concluyeron que una explicacion posible para estas ondas lon-

gitudinales observadas giraba en torno de un excitador actuando en la base de dichas estructuras,

esto requiere que el tren de ondas sea capaz de propagarse desde la atmosfera baja, a través de

la regiéon de transicion, hasta llegar a la corona.

( ) investigaron el acoplamiento del fenomeno de ondas entre las distintas al-
titudes de la atmosfera solar. Encontraron la presencia de ondas estacionarias en la cromosfera
como resultado de una reflexiéon parcial de las ondas en la region de transicion. También hallaron
un corrimiento Doppler al azul de la velocidad de 1.5 km/s, que junto con un desfasaje temporal
entre las ondas fotosféricas y cromosféricas confirmé que las ondas observadas en EUV son la con-
traparte coronal de ondas magnteoactsticas lentas detectadas en la baja atmoésfera propagéandose
hacia arriba. Observaron también que estas ondas se originan en puntos brillantes de la umbra
(umbral dots, UDs), ya que los abanicos coronales estan anclados en la fotosfera en lugares donde
éstos muestran una gran amplitud de oscilacion. Mas recientemente, a través del analisis de las
variaciones temporales en amplitud, ( ) sugirieron que los modos-p son
los excitadores de las ondas magnetoacusticas observadas sobre la fotosfera. Encontraron que
las modulaciones en amplitud se observan en todas las alturas de un abanico coronal analizado
y que ademas coincide con la modulacién de la regién tranquila. Estas modulaciones han sido
observadas previamente ( ; ; ;

; ; , ; ) v se sugiri6 que son causadas

por un rango de frecuencias espacialmente cercanas que resulta en un movimiento de latido.

Analisis de observaciones en varias longitudes de onda también muestran evidencia de que
las ondas magnetoacusticas, por encima de ciertas frecuencias, pueden viajar hacia la cromosfera
y region de transicion ( ; ). ( ), a tra-
vés de un anélisis heliosismologico de tiempo-distancia aplicado a observaciones multifrecuencia
encontraron que los modos-p pueden canalizarse hacia arriba, desde la fotésfera a través de la
cromosfera y region de transicién hasta la corona, y que las ondas observadas en las distintas
alturas son en realidad una misma onda, originada en la fotoésfera de la mancha solar y exhi-

biendo distintas velocidades horizontales en las distintas capas. También encontraron que las
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ondas viajan a diferentes velocidades segin su rango de frecuencia, algunas siendo capaces de
canalizarse en la corona mientras que otras se vuelven evanescentes.

Cuando las observaciones en EUV fueron complementadas con observaciones espectrosco-
picas, por ejemplo con las de Hinode/EUV Imaging Spectrometer (EIS), el escenario se tornod
més complejo. Los datos espectroscopicos muestran evidencia de oscilaciones de baja amplitud
y cuasi-periodicidad no solo en intensidad sino en velocidad Doppler. La interpretaciéon de estas
perturbaciones en términos de ondas magnetoactsticas lentas se puso en discusién y se propuso
nuevamente la presencia de flujos, donde algunos autores suponen que estas perturbaciones son
flujos ascendentes cuasi-periddicos ( ; ; ;

; ) ; y by
; ) ; ; )

; ; ). Distinguir entre flujos y ondas no es tan
sencillo y requiere un analisis extensivo de imagenes y datos espectroscopicos, por lo que muchos
autores llegan a diferentes conclusiones, incluso analizando los mismos datos (por ejemplo

(2009) y (2010)).

Concluimos entonces que independientemente de que se ha establecido el comportamiento
cuasi-periddico de estas perturbaciones, todavia no hay claridad respecto a su naturaleza fisica,
es decir si son ondas o flujos o una combinacién de ambos. Tampoco se ha llegado a un consenso
respecto a como se generan.

En este trabajo en colaboracion con G. Stenborg, A. Costa y A. Esquivel investigamos el ori-
gen y las caracteristicas de un frente peridédico observado en imagenes de alta resolucién temporal
y espacial en EUV de un abanico coronal para abordar las preguntas descriptas anteriormente.
Para estudiar la contraparte fotosférica de este fenémeno coronal utilizamos imagenes en dife-
rentes longitudes de onda asociadas a diferentes temperaturas y, suponiendo una estratificacion

en temperatura de la atmosfera, a distintas alturas sobre la superficie solar.

3.2. Descripcion del evento y observaciones multibanda

En este capitulo, con el objetivo de abordar la pregunta respecto de si estas pertubaciones en
intensidad aparentemente periddicas son una manifestacién de ondas magnetoactsticas o de mini-
eyecciones coronales de masa intermitentes originadas por un excitador periédico, realizaremos un
analisis detallado con una caracterizaciéon cinematica y de periodicidades en distintas longitudes
de onda.

Como caso de estudio analizaremos el evento del dia 6 de julio de 2011 de un frente de onda

observado en la region activa NOAA AR 1243 registrado en el extremo ultravioleta en varios
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2011-07-06T00:00:24 2011-07-06T00:00:24

Fig. 3.1: Izquierda: Imagen del disco solar completo tomada por SDO/AIA en 171 A el 6 de julio
de 2011 a las 00:00:24 seg TU. Derecha: Imagen ampliada de la regiéon activa NOAA AR 1243
donde se observa el evento de interés.

canales del instrumento AIA (Atmospheric Imaging Assembly, Lemen et al. 2012) a bordo de
SDO (Solar Dynamics Observatory, Pesnell et al. 2012). En la figura 3.1 a la izquierda se observa
una captura de todo el disco solar para el dia del evento y a la derecha una ampliacion de la
region activa a analizar. Estas imégenes fueron extraidas del programa de visualizacion de da-
tos JHelioviewer? (Miiller, D. et al. 2017). Las imagenes en alta resoluciéon espacial y temporal
muestran perturbaciones en intensidad emitidas en un frente semicircular recurrente propagan-
dose coherentemente a lo largo de lineas de campo magnético pseudo-abiertas (estructura tipo
abanico) con origen en un area pequena de la umbra de la mancha solar. El fenomeno se encontrd
mientras se analizaban secuencias de imagenes procesadas por wavelet (Stenborg et al. 2008, y
referencias dentro), siendo persistente por al menos 8 horas sin reportar ninguna fulguracion o
eyeccion coronal de masa.

Las observaciones de SDO/AIA consisten en imagenes de disco completo de 4096 x 4096 pixeles?
y una escala de placa de ~ 0.6”/pixel en siete canales del extremo ultravioleta (EUV), dos del
ultravioleta (UV) y uno en la parte visible del espectro electromagnético detallados en la tabla
3.1. En la figura 3.2 se muestra la funciéon de respuesta de temperatura para 6 de los 7 canales
EUV de AIA considerando la emision de hierro.

La cadencia temporal es de 12 segundos para las imagenes en los canales EUV, 24 segundos
para los canales UV y 45 segundos para las iméagenes en luz visible. También consideramos
magnetogramas en la linea de la visual e intensidad en el continuo (Fe Ia 6173 A) del instrumento

SDO/HMI con una cadencia de 45 segundos y una escala de placa de ~ 0.5”/pixel. Las iméagenes

2 JHelioviewer es un programa de visualizacion de datos de iméagenes solares basado en el método de compresion
estandar JPEG 2000, el cual permite la transmisién de datos de manera altamente comprimida y de calidad
progresiva. El programa es de uso gratuito y se puede elegir la fecha, instrumento y cadencia de los datos que se
quieran observar.
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Espectro A [A]  Tones primarios  Temp [K] Region de la atmosfera
luz blanca 4500 continuo 1037 fotosfera
[0AY 1700 continuo 1037 fotosfera, minimo de temperatura
1600  continuo + C IV 105 fotosfera alta + region de transiciéon
EUV 304 He II 107 cromosfera, region de transicion
171 Fe IX 1058 regién de transicién alta, corona tranquila
193 Fe XII 1061 corona
Fe XXIV 1073 plasma caliente de fulguraciones
211 Fe XIV 1063 regién activa coronal
335 Fe XVI 1064 regiéon activa coronal
94 Fe XVIII 1088 regiones con fulguraciones
131 Fe VII 1056 regiones con fulguraciones
Fe XXI 107 regiones con fulguraciones

Tabla 3.1: Canales de AIA, sus respectivos iones primarios, la temperatura correspondiente
expresada en Kelvin[K] y la region aproximada de la atmosfera que se observa con cada uno de
ellos. Adaptada de https://aia.lmsal.com/public/instrument.htm.
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Fig. 3.2: Respuesta de los 6 canales EUV de AIA dominadas por la emisioén del hierro en funcién
de la temperatura. Figura extraida de Boerner et al. (2012).
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de ATA y de HMI fueron obtenidas de manera de gratuita de la base de datos Joint Science
Operations Center (JSOC) Science Data Processing (SDP) http://jsoc.stanford.edu/. Esta base
de datos tiene la opcidén de hacer el seguimiento de cierta caracteristica de la imagen, en este
caso la region activa, corrigiendo por rotacion diferencial y coalineando las imagenes. De esta
manera nos aseguramos que la region activa tenga siempre la misma posiciéon en la imagen a
lo largo del tiempo. Para poder visualizar los datos se utiliz6 la rutina de procesamiento read
sdo desarrollada para la aplicacion SolarSoft Ware (SSW o simplemente Solarsoft)?. Esta rutina
descomprime y calibra todas las imégenes en el tiempo de observacién dado.

En la figura 3.3 podemos ver la regién activa estudiada, catalogada por National Oceanic
and Atmospheric Administration como NOAA 11243, en diferentes longitudes de onda. La figura
3.3(a-b) muestra imagenes de la estructura de tipo abanico en los canales coronales de SDO/ATA
en 193 A y 171 A el 6 de julio a las 00:00:43 UT y 00:00:48 UT, respectivamente. Como podemos
ver de la tabla 3.1 y de las imagenes, estos canales EUV muestran estructuras coronales en
los que se observa la configuraciéon de campo magnético, dado que el plasma y el campo estan
congelados (Teorema de Alfvén). Una inspeccion detallada de los 8 canales EUV de AIA (de los
cuales se muestran solo dos) muestran que los frentes recurrentes se observan propagandose con
intensidades variables a lo largo de la estructura de abanico visible en un solo lado de las imagenes
de los canales coronales, el cual se puede apreciar claramente a la derecha de la regiéon activa
mostrada en las figuras 3.3(a-b). La figura 3.3(c-d) muestra para la misma regién la mancha
solar correspondiente a las 00:00:41 UT observada por SDO/HMI en el continuo (6173 A) y el
magnetograma en la linea de la visual. En la figura 3.3(c) superpusimos los contornos externos
de la umbra y la penumbra en amarillo y violeta, respectivamente. El magnetograma nos permite
obtener los valores de campo magnético para las distintas regiones de la mancha solar, para la
umbra los valores son de aproximadamente 1000 G, para la penumbra varian entre 800 y 100
G y para la parte del sol tranquilo es de ~ 5 G. El manojo de rayos observado en los canales
coronales parece emerger desde una pequena region de la umbra de la mancha solar. El fenémeno
oscilatorio estudiado se evidencia con claridad en 171 A en esta region al realizar diferencias de
imégenes cada 72 segundos.

Realizamos un analisis de distancia-tiempo considerando un corte horizontal en la imagen al
cual denominaremos rendija. Esta rendija artificial es practicamente paralela a la proyecciéon en el
plano de la visual de una de las lineas de campo. De esta manera podemos estudiar la propagacion
de la perturbacion a lo largo de esta linea de campo a lo largo del tiempo. Se muestra la rendija
en el canal coronal de 171 A en la figura 3.4 junto con los contornos externos de la umbra y la

33SW esta compuesta por liberias, bases de datos y utilidades de sistema que proporcionan un entorno para

un analisis de datos coordinado para la investigacion en fisica solar. La mayor parte de los programas de SSW
estan desarrollados en el lenguaje Interactive Data Language (IDL).


http://jsoc.stanford.edu/
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Fig. 3.3: Imégenes de NOAA AR 1243 observadas en diferentes filtros de AIA y de HMI. De
izquierda a derecha (a) 193 A | (b) 171 A (c) continuo y (d) magnetograma en la linea de la
visual. El contorno interno violeta en la imagen del continuo de HMI muestra el limite entre la
umbra y la penumbra, mientras que el contorno mas externo amarillo se corresponde al limite

exterior de la penumbra.
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Fig. 3.4: Ubicacion de la rendija artificial en 171 A a lo largo de la cual se realizara el estudio
de distancia-tiempo. El contorno interno representa el limite de la umbra y el externo el de la

penumbra.

penumbra. La extension de la rendija es de ~22000 km.

Teniendo en cuenta la variacién de la intensidad a lo largo de la rendija en funcion del
tiempo construimos los mapas de intensidad distancia-tiempo (mapas d—t de ahora en adelante)
para 211 A, 193 A y 171 A. Estos se muestran en la figura 3.5. Los distintos canales de AIA
son representativos de: (a) la region activa coronal, (b) la corona y (c) la region de transicion

superior y corona tranquila. Es decir que cada uno de estos mapas muestran cémo se propaga esta
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Fig. 3.5: Mapas de distancia-tiempo (d — t) para la rendija artificial considerando la primera
hora del dia para las disntintas longitudes de onda.

perturbacion en las distintas temperaturas y, considerando la estratificacion de temperatura de la
atmosfera solar, se corresponden con diferentes alturas. Las lineas horizontales se corresponden a
los limites externos de la umbra (linea punteada inferior violeta) y la penumbra (linea punteada
superior amarilla). Solo por propositos de presentacion, limitamos el tiempo de los mapas a
una hora, es decir, a la primera hora del dia. Para una mejor visualizaciéon de los mismos se
convolucionaron con un filtro 2D Boz Kernel de ancho 12 de la libreria Astropy de PYTHON. Puede
notarse de la figura 3.5, que los frentes se observan mas nitidamente en el canal 171 A exhibiendo
una distancia recorrida mayor a lo largo de la rendija antes de disiparse. Las inclinaciones de las
crestas en los mapas de la figura 3.5 revelan las velocidades de propagacion de esta perturbacion
proyectadas en el plano del cielo. En la figura también observamos que este patron es recurrente y
regular y, para el caso de 171 A también se observa una pequefia aceleracion. Resultados similares

con curvas aceleradas fueron reportados por Sheeley et al. (2014).
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Fig. 3.6: Proceso realizado a cada subimagen para aislar una cresta y asi obtener su forma ana-
litica mediante un ajuste polinomial.(a) Subimagen im 2 tomada del mapa d — ¢ correspondiente
a 171 A. (b) Matriz diagonal invertida. (c) Subimagen resultante del producto de la matriz m y
im 2 . (d) Esqueleto de im 2*m obtenido con la funcién skeletonize.

3.3. Caracterizacion cinematica

Una inspeccion visual de la figura 3.5 muestra cualitativamente que algunos de los frentes se
aceleran, otros se desaceleran y algunos se mueven a velocidad constante. Para dar cuenta de la
cinemaética del fenémeno se necesita un analisis cuantitativo de los mapas d — t.

Para poder estimar las velocidades de propagacion de los frentes analizamos la forma analitica
de la curva que tienen las crestas. De esta manera calculamos la trayectoria d(t) y, derivando
respecto al tiempo, obtenemos la velocidad v(t). También podemos obtener v(d) haciendo un
reemplazo de variables. Para poder obtener la forma analitica de las curvas aislamos 6 de ellas
para cada filtro, recortando la imagen en intervalos de tiempo de igual longitud. En la figura
3.6 se muestra como ejemplo el proceso para obtener la curva analitica para la subimagen im
2 . Tomamos cada subimagen y la multiplicamos por una matriz diagonal invertida (m ) para
eliminar las crestas pertenecientes a los frentes adyacentes de uno y otro lado, como se muestra
en los paneles (a) y (b) de la figura 3.6. Luego determinamos el esqueleto de esa curva resultante
del producto de la subimagen y la matriz (panel (c)), es decir el eje central de la franja brillante.
Para ello utilizamos una funcién llamada skeletonize de la libreria scikit-image de PYTHON. Esta
funcion reduce una imagen binaria a una representaciéon de trazos de un pixel de ancho sin romper
la conectividad del objeto. Repetimos este procedimiento para cada una de las subiméigenes en
los distintos filtros. En las figuras 3.7, 3.8 y 3.9 se muestran las 6 subiméagenes tomadas para
los distintos intervalos de tiempo con los esqueletos correspondientes para los filtros de 171 A,
193 A y 211 A, Una vez determinado el esqueleto ajustamos dos tipos de curvas a los puntos

encontrados, una cuadrética y una lineal, las cuales representan un movimiento de propagaciéon
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Fig. 3.7: Imagenes del mapa d—t en 171 A en distintos intervalos de tiempo y sus correspondientes
esqueletos.

con aceleraciéon constante y velocidad constante, respectivamente. Para esto utilizamos la funcion
polyfit delaliberia Numpy de PYTHON, la cual hace un ajuste polinomial por cuadrados minimos,
devolviendo los coeficientes del polinomio y la matriz de covarianza. Estos ajustes se muestran
en las figuras 3.10, 3.11 y 3.12, junto con la velocidad en funcién del tiempo. Los valores medios
de aceleracion (o desaceleracion) encontrados para cada filtro en el caso del ajuste cuadratico
son aj7; = (0.07 +0.07) km/s?, a193 = (0.03 £ 0.02) km/s? y ag1; = (—0.02 £ 0.03) km/s? y los
valores de velocidad media en el caso del ajuste lineal son vi7; = (69 £ 3) km/s, vig3 = (36 £2)

km/s y vo11 = (41 £2) km/s. Los errores se calculan a partir de la matriz de covarianza. Segin
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Fig. 3.8: Idem que la figura 3.7 pero para 193 A en distintos intervalos de tiempo y sus corres-
pondientes esqueletos.

los valores de aceleracion obtenidos las curvas correspondientes a 171 A exhiben una aceleracion
mayor que los otros filtros, lo cual se evidencia observacionalmente en los mapas d — t de la
figura 3.5. Para el filtro de 211 A se obtiene una aceleracion media negativa, lo que indica que
la perturbacién se disipa con el tiempo para este filtro. Las velocidades alcanzadas utilizando el
ajuste cuadréatico abarcan un rango de [40 - 90] km /s para 171 A, de [20 - 55] km/s para 193 A y
de [48 - 32] km/s para 211 A (en este wltimo decrece por la aceleracion negativa), estos cambios

se dan en unos 350 segundos aprox.

Una vez obtenidas la distancia recorrida por la perturbaciéon y la velocidad con la que se
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Fig. 3.9: Idem que la figura 3.7 pero para 211 A en distintos intervalos de tiempo y sus corres-
pondientes esqueletos.

propaga en funcién del tiempo, podemos calcular la velocidad alcanzada en cada punto de la
rendija. En la figura 3.13 se muestran las velocidades medias en funcion de la distancia a lo
largo de la rendija para los tres filtros considerando el ajuste lineal y el cuadrético. Las lineas
verticales indican los limites externos de la umbra en color violeta y de la penumbra en amarillo.
La figura 3.13 evidencia que la perturbacion en 171 A es discernible hasta una distancia mayor
que en las otras longitudes de onda, lo cual también se observa a simple vista en los mapas de la
figura 3.5. Las velocidades alcanzadas en este filtro son mayores que las estimadas en los otros

canales, como habiamos visto previamente. Con el ajuste lineal se obtienen valores de velocidad
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Fig. 3.10: Izquierda: Ajuste lineal (linea entrecortada verde) y cuadratico (linea de puntos roja)
calculado para los puntos determinados por el esqueleto (puntos azules) de las franjas de los
mapas d —t para 171 A. Derecha: Velocidad, derivada de los ajustes, en funciéon del tiempo para
cada una de las imégenes para ambos ajustes.

constante, lo que permite tener una estimaciéon de la velocidad media de la perturbaciéon en
los distintos filtros, es decir para distintas alturas de la atmosfera solar. El ajuste cuadratico
puede dar cuenta, ademas de los valores de aceleracion, las velocidades en las distintas regiones
de la mancha. Los valores de velocidad obtenidos para los diferentes filtros mediante el ajuste
cuadratico a lo largo de la umbra son de ~ 60 km/s para 171 A, ~30 km/s para 193 A y ~ 45
km/s para 211 A, v en la penumbra alcanzan los 65, 35 y 40 km/s, respectivamente, y estan de
acuerdo con las encontradas por otros autores como Sheeley et al. (2014) y Sharma et al. (2017).

En la tabla 3.2 se resumen los valores de aceleracién obtenidos con el ajuste cuadratico, los
rangos de velocidades para ambos ajustes (lineal y cuadratico) para cada region de la rendija en
los distintos filtros y se listan también los valores tipicos de la velocidad del sonido (c;) para la
temperatura de maxima respuesta de cada filtro para su comparacion. La velocidad del sonido se

corresponde a la velocidad de propagacién de una onda magnetoacistica lenta en un régimen de
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Fig. 3.11: Idem figura 3.10 para 193 A

B < 1, como por ejemplo en la corona. Depende proporcionalmente de la temperatura, por lo que
para los filtros asociados a temperaturas mayores los valores crecen. Notar que las velocidades
de propagaciéon calculadas en todos los casos son menores a la velocidad del sonido, siendo el
valor mas aproximado el correspondiente a 171 A. Esto sugiere que el fenémeno podria no ser
puramente ondulatorio, es decir que podria haber una componente de flujo; o también puede
haber un efecto de proyeccion de la velocidad lo largo de la linea de campo en el plano de la
visual, evidenciado también por los perfiles acelerados. Ademas, contrariamente a lo que pasa
con cg, las velocidades calculadas para los distintos filtros no aumentan acorde a las temperatura
asociadas a ellos. Esto puede deberse a que si es un fenémeno combinado, la perturbaciéon que lo
origina se encuentre méas cercana a 171 A, atentiandose a alturas mayores; o que la temperatura
del abanico sea proxima a la temperatura caracteristica en 171 A y la emision detectada en los
filtros 193 A y 211 A no provenga de la misma regién que la de 171 A, por ejemplo que haya una

estructura més caliente por debajo del abanico que aporte a las emisiones en 193 A y 211 A.
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Fig. 3.12: Idem figura 3.10 para 211 A
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Fig. 3.13: Izquierda: Velocidades medias en funcion de la distancia a lo largo de la rendija artifical
obtenidas a partir del ajuste lineal para 211 A, 193 Ay 171 A. Derecha: Velocidades medias para
los mismos filtros obtenidas con el ajuste cuadratico. Las lineas verticales en ambos paneles
indican la posicion de los limites externos de la umbra (violeta) y de la penumbra (amarillo).
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M [A] Ajuste cuadratico Ajuste lineal | ¢, [km/s]
acel. [km/s%] vel. [km/s| vel. [km/s|
umbra penumbra sol quieto
171 0.07 &£ 0.07  57-65 65-68 68-79 69 + 3 116
193 0.03 & 0.02  25-34 34-38 38-45 36 £+ 2 164
211 | -0.02 £ 0.03 48-42 42-41 41-35 41 £+ 2 206

Tabla 3.2: Aceleraciones y velocidades medias (segunda a quinta columna) obtenidas usando el
ajuste cuadratico para las distintas regiones que atraviesa la rendija (umbra, penumbra y sol
tranquilo) en los tres filtros coronales. En la sexta columna se muestran los valores medios de
velocidades obtenidos con el ajuste lineal. En la tdltima se indican las velocidades tipicas del
sonido (cs) calculadas para la temperatura correspondiente al méaximo de la funcion respuesta de
cada filtro y un peso molecular medio y de 0.65. Todos los valores de velocidad estan expresados
en km/s.

3.4. Estudio de periodos a lo largo de la atmésfera solar

Analisis de periodicidades en la atmdsfera alta

Realizamos un anélisis de periodicidades para los mapas d — ¢t de la figura 3.5 usando la
rutina Lomb-Scargle de PYTHON basada en el trabajo de ( ). Este método
consiste en un anélisis espectral sin la condicién de que los datos estén regularmente muestreados,
representando una herramienta poderosa para encontrar los periodos mas significativos de senales
periddicas débiles. Como dato de entrada se utilizan las curvas de luz correspondientes a cada
fila de los mapas de la figura 3.5, considerando 2 hs de observacion, y se obtiene el espectro de
potencia normalizado (de manera que la suma de los (N/2 + 1) valores de las potencias es igual al
modulo del valor medio al cuadrado de los coeficientes de Fourier). En la figura 3.14 se muestran
los periodogramas obtenidos para los diferentes filtros sefializados en colores: rojo para 211 A,
verde para 193 A y azul para 171 A, calculados a distintas distancias desde el origen de la rendija
(el cual se encuentra en la umbra de la mancha). Las distancias graficadas, representadas por cada
columna, corresponden a 3981 km, dentro de la umbra, 7963 km, perteneciente a la penumbra, y
10618 km, sol tranquilo, respectivamente. Cada periodograma muestra los principales periodos
para las mencionadas regiones de la mancha y para cada altitud (temperatura), segin el filtro.
Las lineas verticales a trazos indican los periodos tipicos fotosféricos y cromosféricos de 3 y 5
minutos.

De la figura 3.14 se observa que en la region de la umbra para los tres filtros hay un rango de
periodos predominantes entre 2 y 3 minutos, siendo la de ~2.4 minutos la de mayor amplitud, en
concordancia con los periodos obtenidos en ( ) asociados a los UDs de la umbra. La
mayor potencia de este periodo se encuentra en 171 A. También se observan en menor amplitud

periodos de 5 minutos. En la penumbra hay un pequeno corrimiento de 2.4 a 3 minutos de acuerdo
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Fig. 3.14: Periodogramas obtenidos para distintas distancias a lo largo de la rendija y en los
diferentes filtros. Cada columna indica una region diferente sobre la rendija. La primer columna
muestra los periodogramas obtenidos a ~3981 km desde el origen de la rendija (umbra), la
segunda columnda indica los periodogramas obtenidos a ~7963 km (penumbra), y la tercer
columna muestra los periodos obtenidos a ~10618 km (sol tranquilo). Las filas representan los
distintos filtros, la fila superior muestra los periodogramas obtenidos para 211 A (linea solida
roja), la fila del medio muestra los respectivos para 193 A (linea solida verde) y la fila inferior
los correspondientes a 171 A (linea solida azul). Las lineas discontinuas verticales indican los
periodos tipicos fotosféricos 3 y 5 minutos.

con Sheeley et al. (2014) y Reznikova & Shibasaki (2012) y se incrementan las amplitudes de
los periodos de 5 minutos, sobre todo en 211 A. En la regiéon de sol tranquilo disminuyen las
amplitudes de los periodos de 3 minutos, siendo el de mayor potencia el asociado a 5 minutos

para 171 A y 211 A. Para 193 A no hay ninguna frecuencia predominante que se destaque.

Para poder analizar la variacién de los periodos predominantes a lo largo de la rendija cons-
truimos el grafico que se muestra en la figura 3.15. Este grafico muestra para cada punto a lo largo
de la rendija el periodo de maxima amplitud en cada uno de los filtros, siendo el panel superior en
rojo correspondiente a 211 A, el panel central muestra los resultados asociados a 193 A en verde
y el panel inferior en azul a 171 A. Para las temperaturas méas calientes se observa que cerca del
origen de la rendija los periodos predominantes corresponden a 5 minutos, excepto para 171 A,
para el cual el de mayor potencia es de 2.4 minutos. Para 211 A y 193 A el periodo fundamental
disminuye a 3 minutos hasta llegar al borde externo de la umbra, donde en el primer filtro co-

mienza a aumentar nuevamente a 5 minutos, permaneciendo en ese valor en toda la penumbra.
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Fig. 3.15: Periodos de maxima amplitud en funciién de la distancia a lo largo de la rendija para
los distintos filtros. En el panel superior se muestran dichos perfodos para 211 A (linea roja), en
el panel del medio el resultado para 193 A ( linea verde) y en el panel inferior para 171 A (linea
azul). Las lineas verticales discontinuas indican la posicion de los limites externos de la umbra
(violeta) y penumbra (amarillo).

En cambio para 193 A se mantiene bajo en toda la penumbra. En 171 A se observa que el perfodo
aumenta levemente hasta llegar a 5 minutos en la penumbra, manteniéndose en este valor hasta
la regién tranquila del sol, donde ya no hay un tinico periodo predominante, sino que varian entre
2 v 7 minutos. Esto sucede también en 193 A y 211 A. En términos generales observamos que
los periodos principales tienden a aumentar a medida que crece la distancia desde el origen de
la rendija, es decir a medida que nos alejamos de la umbra. De acuerdo con la literatura (por
ejemplo ; ) esto puede deberse a la inclinacion de las lineas de
campo, a medida que la distancia radial desde la umbra crece aumenta la inclinacién del campo

magnético y esto conlleva a un aumento de periodos.

Por dltimo calculamos los periodos principales de cada pixel de la imagen en 171 A, los cuales
se muestran en la figura 3.16. En el panel de la izquierda se muestra la imagen en 171 A alas
00:00 TU. En el panel central se presentan los periodos principales de los periodogramas de cada
pixel de la imagen en un rango de [1 - 10] minutos y en el panel de la derecha se muestra una
ampliacion de la region donde se encuentra la mancha. Para obtener los mapas calculamos los
periodogramas de la senal temporal de cada pixel de la imagen usando la rutina anteriormente
mencionada Lomb-Scargle. Luego tomamos para cada pixel el periodo de mayor amplitud entre
1 y 10 minutos para evitar los perfodos de mayor rango asociados al sol tranquilo. Los contornos
blancos indican los limites de la umbra y de la penumbra y los contornos negros representan
regiones donde se encuentran periodos entre 2.4 y 3 minutos. Notar que los periodos de ~5

minutos trazan las lineas de campo en las proximidades de la mancha y a medida que se aleja
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Fig. 3.16: Imagen de NOAA 11243 en 171 A (panel izquierdo), periodos principales (panel
central) y ampliacion de la region de la mancha (panel derecho). Los contornos blancos indican
los limites exteriores de la umbra y penumbra. Los contornos pequenos negros indican regiones
con perfodos entre 2.4 y 3 minutos.

de la mancha y las lineas se curvan los periodos aumentan. En la umbra-penumbra se observa
una region localizada con perfodos entre 2.4 y 3 minutos, lo cual se ve con detalle en el panel

derecho.

Analisis de periodicidades en la atmoésfera baja

Las bandas en EUV junto con las UV cubren un rango de temperatura desde los 5000 K
a los 2 MK bajo condiciones sin fulguraciones. Para estudiar si existe un acoplamiento entre
el fenbmeno oscilatorio coronal y la contraparte de la atmésfera baja, lo cual implica fotosfera,
cromosfera y region de transicion inferior, realizamos un anélisis de periodicidades en las regiones
observadas en 1700 A, 1600 A y 304 A. Teniendo en cuenta que el perfodo de mayor amplitud en
los canales coronales, particularmente en 171 A donde el fenémeno periodico se manifiesta con
mayor intensidad, se encuentra entre los 2.4 y 3 minutos, calculamos los periodogramas en la
atmosfera baja. En la figura 3.17 se muestran en la columna izquierda imagenes simultaneas de
la atmosfera solar baja en los distintos filtros. En la columna central se presentan los periodos
dominantes asociadas a las imagenes de la izquierda. Para obtener los mapas realizamos el mismo
procedimiento descripto para obtener la figura 3.16. En la columna de la derecha se muestra una
ampliacién de las periodicidades de la regién de la mancha solar donde se resaltan con curvas
negras los periodos dominantes entre [2.4 - 3] minutos detectados también en la corona (figura
3.16). En todos los mapas de periodicidades se encuentran superpuestos en linea solida blanca
los contornos de los limites externos de la umbra y de la penumbra. La figura 3.17(a) muestra

los graficos correspondientes a 304 A (cromosfera), la figura 3.17(b) muestra 1600 A (fotosfera
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Fig. 3.17: Imagenes de la region de interés (columna izquierda), su correspondiente mapa de
periodicidades expresadas en minutos (columna central) y ampliacion de la regiéon de la mancha
del mapa de periodicidades (columna derecha) para (a) 304 A, (b) 1600 A y (c) 1700 A. Se
encuentran superpuestos en linea sélida blanca los limites externos de la umbra y la penumbra.
En la columna derecha se muestran en linea sélida negra las regiones cuyos periodos dominantes
son entre 2.4 y 3 minutos. Los periodos se encuentran restringidos entre 1 y 10 minutos.
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superior y region de transicion), y la figura 3.17(c) 1700 A (fotosfera).

En términos generales podemos ver que los periodos aumentan a medida que la altura crece
resultando en periodos menores en la foésfera en comparacion con la cromosfera (figura 3.17(a))
y corona (figura 3.16). En 1700 A (figura 3.17(c)) se observa una pequefia region dentro de la
umbra con periodos entre 2.4 y 3 minutos y alrededor de esta se pueden discernir periodos de 5
minutos hacia los bordes més externos. Los periodos de [2.4 - 3] minutos van cubriendo toda la
region norte de la umbra oeste, apareciendo también en la region sureste de la misma a medida
que la temperatura se incrementa, es decir, mientras que la altura aumenta (figuras 3.17(b) y
3.17(a)). Al aumentar el area cubierta por los periodos de ~3 minutos dentro de la umbra, el
area asociada a los periodos de 5 minutos disminuye. En la penumbra en cambio predominan
los periodos de 5 minutos a alturas fotosféricas, y en altitudes mayores comienzan a predominar
periodos méas altos de alrededor de los 9 minutos pero también encontramos los de 3 minutos,
debido a que el area que abarcan estos periodos comienza a crecer con la altura, cubriendo la
umbra y parte de la penumbra en alturas cromosféricas.

Calculamos el tamafio espacial aproximado de las regiones donde los periodos dominantes
estan entre 2.4 y 3 minutos en los diferentes filtros. Obtuvimos 2919 km? para 1700 A, 9556 km?
para 1600 A y 15396 km? para 304 A. Las areas se vuelven mas grandes a medida que la altura
crece. Esto puede ser un indicio de que las oscilaciones de la fotésfera estan relacionadas con las
de la cromosfera, la regiéon de transicion y corona a través del campo magnético, el cual se vuelve
més curvado a medida que aumenta la altura (por ejemplo ; ).

También analizamos para estos filtros como varian los periodos predominantes a lo largo de
la rendija, al igual que en la figura 3.15. En la figura 3.18 se muestran en el panel superior los
periodos de méxima amplitud en funcién de la distancia desde el origen de la rendija para 304 A,
en el panel superior, para 1600 A, en el panel central y para 1700 A en el panel inferior. En la zona
de la umbra los periodos de mayor amplitud en el continuo corresponden a 2.5 minutos, mientras
que en los otros filtros oscilan entre 2.5 y 5 minutos. En la penumbra aumentan progresivamente

hasta llegar a la zona del sol tranquilo, donde alcanzan valores de hasta 10 minutos.

3.5. Conclusiones

En este capitulo se describieron las observaciones en distintos filtros (continuo, 1700 A, 1600
A, 304 A, 171 A, 193 A y 211 A) de un fenémeno oscilatorio detectado en una estructura de
abanico enraizada en una mancha solar. Para los filtros correspondientes a la region de transicién
(171 A) y corona (193 A y 211 A) se trazo una rendija artificial aproximadamente paralela a una

de las lineas de campo del abanico coronal en el plano del cielo. Esta rendija tiene origen en uno
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Fig. 3.18: Periodos de mayor amplitud en funcién de la distancia a lo largo de la rendija para 304
A en el panel superior en magenta, 1600 A en amarillo y 1700 A en cyan. Las lineas discontinuas
verticales muestran los limites externos de la umbra y la penumbra.

de los bordes de la umbra, atraviesa todo su didmetro, recorre la penumbra hasta internarse en

la regién de sol tranquilo.

Posteriormente se construyeron los mapas d — ¢t para la senal temporal a lo largo de la
rendija considerando cada uno de los filtros (171 A 193 Ay 211 A) Los mapas evidencian
un fenémeno periddico con valores de velocidad y aceleraciéon regulares. Se realizé un analisis
cinematico utilizando los mapas d — t considerando tanto un ajuste lineal como cuadratico de las
trayectorias mostradas en dichos mapas. A continuaciéon resumimos los principales resultados de

este apartado en los siguientes puntos:

» Los valores medios de velocidad obtenidos para el ajuste lineal son: ~69 km/s para 171 A,
36 km/s para 193 Ay 41km/s para 211 A. Los valores de aceleracion media obtenidos
con el ajuste cuadratico son: 0.07 km/s? para 171 A, 0.03 km/s? para 193 A, -0.02 km /s
211 A.

s Todos los valores de velocidad son menores a la velocidad del sonido local.

» Tanto para 171 A y 193 A las velocidades aumentan desde la umbra hacia el sol tranquilo

a diferencia de 211 A que presenta un comportamiento desacelerado.

» El aumento de velocidades a lo largo de la rendija en los filtros 171 A y 193 A y el hecho
de que todos los valores son menores a la velocidad del sonido puede ser explicado como
un efecto de proyeccién del flujo u onda de la velocidad a lo largo de la linea de campo

sobre el plano del cielo.
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» Los valores obtenidos de velocidad para el filtro de 171 A son similares a los descritos en
la literatura y en particular el comportamiento acelerado fue reportado por

( ) analizando un evento del 18 de Noviembre de 2013.

» La desaceleracion exhibida en 211 A es analoga al comportamiento descripto por

( ). En este trabajo se presenta un comportamiento desacelerado en el filtro
193 A en comparacion con el trazo acelerado que muestra 171 A para un evento del 18
de Noviembre de 2013. La interpretacion de estos autores es que la radiaciéon asociada al
filtro de 193 A (de temperatura mayor que el de 171 A) corresponde a material confinado
en un arco magnético caliente que va desde la umbra a la penumbra, permaneciendo a
una altura menor que el material detectado en 171 A. La desaceleracion se explicaria
por el confinamiento del plasma producido por el arco inclinado hacia el sol quieto, a
diferencia de las lineas abiertas que llegan a regiones coronales altas. En nuestro caso este

comportamiento se puede atribuir a 211 A.

» La mayor distancia que recorre la perturbacion en el filtro de 171 A respecto de 193 A y
211 A se puede explicar debido a que la capa asociada al filtro de 171 A est4 més proxima
al lugar donde se produce el forzado de las oscilaciones de la atmosfera. Otra explicaciéon
posible es que el fenéomeno es detectado con mayor intensidad en 171 A debido a que la

temperatura del abanico se asemeja a la temperatura caracteristica de este filtro.

Los resultados permiten poner en discusiéon la pregunta acerca de si el fenémeno es de tipo
ondulatorio puro (ondas magnetoactusticas) o, si es material que se propaga impulsado por un
excitador peridédico o si ambos mecanismos se dan en forma conjunta.

Esquematicamente se atribuye a cada filtro una capa de la atmoésfera a una cierta profundidad,
siendo 171 A la mas profunda y 211 A la maés superficial. Sin embargo el orden obtenido de
acuerdo a los valores velocidad es el de 171 A, 211 A y 193 A. El hecho de que las velocidades
para 171 A sean mayores que las de 193 A y 211 A puede ser atribuido al modelo de flujo, ya
que si fuera una onda pura vi71 < v193 < v211 (€5 X \/(T)) Las magnitudes relativamente bajas
de la velocidad en comparacién con la velocidad del sonido son consistentes con el modelo que
impulsa flujo desde las bases y con el modelo de flujo de masa encontrados por De Pontieu y
MclIntosh (2010). Sin embargo estos bajos valores también pueden ser interpretados como efectos
de proyeccion.

Utilizando las senales temporales obtenidas a partir de los mapas d —t, realizamos un estudio
de periodicidades para los filtros de 171 A, 193 A y 211 A. A su vez para indagar acerca de los
periodos de las capas mas bajas de la atmosfera, se calcularon mapas de periodicidades en el

continuo, 1700 A, 1600 A y 304 A. Resumimos los resultados en los siguientes puntos:
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= Los periodos predominantes considerando los canales coronales varian entre 2.4 y 3 minutos
en la umbra, son aproximadamente de 5 minutos en la penumbra, encontrandose también
periodos de menor amplitud del orden de 3 minutos. En el sol tranquilo no encontramos
periodos predominantes sino un rango amplio de periodos entre 2 y 7 minutos. El cambio
del periodo predominante entre la umbra y la penumbra esté en linea con los argumentos

que explican este comportamiento debido al cambio de la curvatura del campo magnético.

» Las amplitudes de estos perfodos son més intensas en 171 A, lo que estaria de acuerdo con

la idea de un excitador en las bases fotosférica-cromosférica.

» Nuevamente el comportamiento de los periodos observados en el filtro de 211 A pareceria
estar invetido respecto del de 193 A en cuanto a la altura donde se detecta la sefial. Notar
que la intensidad del pico de 5 minutos en 211 A (ver figura 3.14) es mayor que su intensidad

en 193 A, algo similar ocurre con el pico de [2.4 - 3] minutos.

s A partir de los mapas de periodicidades de la atmosfera baja, se obtienen periodos entre
[2.4 - 3] minutos. Estos fueron localizados en una region de muy pocos pixeles en 1700 A,
observandose que el area se va expandiendo a medida que la altura crece. Este resultado

esté en linea con el modelo de excitador desde las bases ( ).

Como conclusion final del capitulo vemos que el fenémeno coronal parece ser excitado a partir
de una regién espacial confinada por unos pocos pixeles mostrados por los periodogramas de la
fotosfera. Los valores de velocidad encontrados dan argumentos para pensar que hay indicios
de que no se trata de un fenémeno ondulatorio puro sino que hay una contribucién de flujo de

materia proveniente de las bases.
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CAPITULO 4

Estudio tedrico y numérico de la propagacion de ondas MHD en regiones

activas

Se describira el modelo numérico adoptado para estudiar la propaga-
cién de ondas MHD en regiones activas en una atmosfera estratificada
gravitacionalmente. Se complementara este enfoque numérico con un
estudio analitico de las frecuencias naturales que pueden propagarse en
la atmésfera solar. Se presentaran los resultados obtenidos y su compa-
racién con las observaciones. Los contenidos de este capitulo correspon-
den a dos trabajos en proceso de escritura: caso observacional-numérico
del Capitulo 3 Sieyra et al. (2019) y caso analitico Zurbriggen, Sieyra
y Costa (2019).

4.1. Introduccién de estudios numéricos y tedricos recientes

La atmosfera solar presenta diversos obstaculos ante la propagaciéon de ondas tales como
el gradiente creciente de temperatura de la cromoésfera y regién de transicion, la estratificacion
atmosférica de densidad y presion por la gravedad, la capa de equiparticion donde 8 = 1, etc.
Debido a todos estos cambios en las propiedades atmosféricas las ondas se modifican, siendo
afectadas sus intensidades, generédndose conversion de modos, refracciones y reflexiones.

En los ultimos anos se han realizado un niimero importante de simulaciones numéricas de

ondas en configuraciones de campo magnético no triviales con aplicaciones a la fotosfera y a la
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cromosfera ( : : : :

).
En otros trabajos se aborda el problema de la propagaciéon de ondas heliosismicas de fre-
cuencias tipicas de 3 y 5 mHz (5 y 3 minutos) debajo de las manchas ( ;
) ; ) )

; ). A partir de trabajos que simulan fenémenos periodicos
en manchas solares excitadas por un forzado de periodos de 3 a 5 minutos a nivel subfotosférico
( ; : ) se ha concluido que la energia
de modos actsticos llega més facilmente a las capas superiores de la atmésfera en forma de ondas
acusticas lentas propagandose a lo largo de las lineas de campo. En cambio las ondas magnéticas
rapidas, después de cierta altura, son reflejadas hacia abajo.

A través de anélisis tedricos y simulaciones numéricas, algunos autores sugirieren que los
modos-p son capaces de canalizarse hacia la atmosfera alta ( ;
; ; ). Varios modelos teoricos han
sugerido ( , por ejemplo) que los modos-p fotosféricos son probablemente
la fuente de las ondas magnetoacisticas lentas que son guiadas hacia alturas coronales a lo largo
de las lineas de campo de la umbra, penetrando en los abanicos coronales antes de disiparse.
Sin embargo observaciones espectroscopicas muestran una asociaciéon de las perturbaciones
periddicas observadas en la corona con flujos coronales recurrentes, haciendo que la interpre-
tacion de ondas magnetoacisticas lentas sea discutible. Motivados por el escenario de que los
flujos coronales pueden ser el resultado acumulativo de numerosos pulsos de flujos individuales
generados por nanofulguraciones en la base del arco, ( ) realizaron un modelo
MHD 3D de una region activa bipolar aplicando un forzado con pulsos repetitivos pequenos en
las patas de los arcos coronales mas grandes. El modelo reproduce las perturbaciones periédicas
con caracteristicas similares a las observadas y muestra que cualquier pulso de flujo hacia arri-
ba excita ondas magnetoacisticas lentas que se propagan a lo largo del arco. Es decir que las
perturbaciones periddicas observadas no necesariamente son excitadas por un forzado periédico,
sino que pueden ser reproducidos por liberaciones de energia impulsivas y recurrentes de peque-
na escala tales como los nanofulguraciones ( ; ) o los jets de

reconexion ( ; ).

La frecuencia de corte de un sistema oscilante es aquella frecuencia a partir de la cual una
onda se vuelve evanescente siendo incapaz de transferir energia. La expresion de la frecuencia
de corte de las ondas magnetoacisticas en un medio estratificado isotérmico en presencia de un

campo magnético uniforme fue derivado analiticamente por ( ); ( );
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( ); ( ). Esta frecuencia depende generalmente del S local
del plasma y del campo magnético. En las regiones de /3 alto (como la fotosfera y cromosfera del
sol tranquilo) la frecuencia de corte magnetoacustico se reduce a la frecuencia de corte acustica
pura wy = vg/4mcs, donde v es el indice adiabatico, g es la aceleracion de la gravedad y c;
es la velocidad del sonido. En regiones de bajo 8 (por ejemplo manchas o regiones activas), la
frecuencia de corte es modificada por la inclinacion del campo magnético wiae = wp cosfp (

) donde Op es inclinacion del campo.

Por otro lado ( )y ( ) mostraron que las frecuencias acusti-
cas de corte en una atmosfera estratificada son la respuesta natural y por lo tanto los modos

resonantes de la atmosfera ante cualquier perturbacion.

Recientemente ( ) analizaron la modificacion de la frecuencia
de corte magnetoacustica lenta debido a la presencia de campo magnético en la propagaciéon de
ondas guiadas por el plasma alineado con el campo en una corona isotérmica estratificada por la
gravedad. Encontraron que las perturbaciones magnetoacisticas lentas de longitud de onda larga,
conocidas como ondas de tubo por la aproximacién de tubo finito, a la frecuencia de corte local
podrian explicar las observaciones coronales de los abundantes periodos largos de 15-60 minutos.
La frecuencia de corte varia con la altura, decreciendo significativamente en las regiones de [

bajo y cercano a la unidad.

En esta misma linea ( ) agregaron a la consideracion de campo magnético de

( ), los efectos de dispersion de las regiones cromosféricas asociadas

con los gradientes usuales de temperatura que afectan la frecuencia de corte. Considerando la
aproximaciéon de tubo fino, introdujeron un modelo analitico que contempla la presencia de una
atmosfera no isotérmica, un campo magnético variable y un medio estratificado no uniforme en
equilibrio hidrostatico debido a una aceleraciéon constante de la gravedad. Esto permiti6é estudiar
las frecuencias de corte magnetoacisticas lentas a través de la region de transicion, desde la base
cromosférica hasta la baja corona. El perfil de temperatura utilizado es similar al de la simula-
cion descripta en este capitulo. Obtuvieron que el periodo de corte magnetoacistico de gravedad
sigue el perfil de temperatura, similar a los periodos actisticos, pero corrido hacia mayores alti-
tudes, por lo que a una dada altura el periodo de corte magnetoactustico es significativamente
menor que el correspondiente actstico. También encontraron que cambios en la intensidad del
campo magnético no afectan significativamente los periodos en la corona pero modulan estos
valores debajo de la region de transicion dentro de los ~ [2 — 6] minutos. Dentro de las limita-
ciones de este modelo, se muestra que oscilaciones monocrométicas de la atmosfera solar son la
respuesta atmosférica a su frecuencia natural ante perturbaciones aleatorias o impulsivas, y no

necesariamente una consecuencia del forzado desde la fotosfera.
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En este capitulo para tratar de explicar las observaciones del Capitulo 3 utilizamos dos en-
foques. Por un lado realizamos simulaciones numéricas considerando la estructura de abanico
asociada a una mancha solar con una configuracién magnética simple. También utilizamos una
atmosfera estratificada gravitacionalmente que abarca desde la fotosfera hasta la corona y un
perfil de temperatura que tiene en cuenta la inversién térmica. Para emular el origen de la emision
observada en las imagenes coronales, utilizamos un forzado desde la base fotosférica con periodos
tipicos heliosismologicos. Por otro lado siguiendo en linea con ( ), realizamos un
trabajo analitico para estudiar los modos normales en la atmosfera de una mancha solar. Con-
siderando la aproximaciéon de tubo fino junto con una atmosfera estratificada, una temperatura
y peso molecular medio variables con la altura, derivamos la expresiéon de los periodos de corte
para esta configuracion. El primer enfoque es la continuacion del trabajo en colaboracién con G.
Stenborg, A. Costa y A. Esquivel descripto en el Capitulo 3 y el segundo enfoque es un trabajo

en proceso de escritura en colaboracion con E. Zurbriggen y A. Costa.

4.2. Descripciéon del modelo numérico

En este capitulo con el objetivo de explicar la emisiéon detectada en las observaciones, rea-
lizamos simulaciones numéricas adoptando una configuraciéon magnética simple para emular la
estructura de abanico (tipo fan) asociada a la mancha solar. Este campo se encuentra inmerso en
una atmosfera estratificada gravitacionalmente considerando gravedad constante y un perfil de
temperatura que contempla la inversion térmica. Para entender la naturaleza fisica y el origen de
esta emisién, implementamos en la simulacién un forzado desde las bases emulando los modos-p
(modos heliosismologicos). Estos resultados los compararemos con las observaciones del Capitulo

3.

Para simular este fen6meno utilizamos el codigo GUACHO ( ;

) que resuelve las ecuaciones MHD en forma conservativa utilizando coordenadas cartesianas
bajo el régimen ideal. Debido a que se pretende modelar la propagacién de las ondas MHD a
lo largo de distintas capas de la atmosfera solar, las que presentan diferentes escalas de alturas,
tenemos en cuenta la gravedad ¢, siendo esta la tnica fuerza externa que se ejerce sobre el medio.

La gravedad se agrega como término fuente (miembro derecho de las ecuaciones) y las ecuaciones
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se escriben de la siguiente manera:

dp

— . =0 4.1
LV (41)
9pv] L |BJ? SA L o
V- —)I - BB| = 4.2
5 TV it (ot 2H0) | =pg (4.2)
Oe |B|? = =

—+ V. [(F —W—-B{WU-B)=pU-g 4.3
otV B pt T B B) = pi -3 (43)

oB Lo
— 4+ V- (UB—-Bv)=0 (4.4)

ot

donde p es la densidad, U es la velocidad del plasma, p es la presion del gas, B es el campo
magnético, € = %pv2 + cyp + gi'j es la energia total por unidad de volumen, § = —274) m/s?

¢y es el calor especifico a volumen constante e I es la matriz identidad. En esta simulacién
consideramos gravedad constante ya que la variaciéon de la fuerza en la escala fisica de nuestro
problema es despreciable.

La regioén activa que simulamos posee un campo magnético intenso y se encuentra inmersa en
una atmosfera estratificada gravitacionalmente en equilibrio. Muchas veces las configuraciones
de equilibrio inicial tienen una expresiéon analitica sencilla, sin embargo en muchos casos resulta
dificil preservar el equilibrio hidrostitico numéricamente al evolucionar las ecuaciones, ya sea
por utilizar métodos convencionales de reconstruccién de variables que generen desequilibrio de
presiones entre las celdas o condiciones de borde no adecuadas que originen velocidades en la grilla
( ). Por otro lado, en los casos en que el campo magnético intrinseco es intenso,
se puede obtener mayor precision en la solucion resolviendo las ecuaciones sélo para la desviacion
del campo magnético de su valor intrinseco ( ; ; ).
Con el objetivo de obtener una configuracién 6ptima que preserve el equilibrio hidrostéatico hasta
que una perturbacién o fuerza externa lo altere, hemos desarrollado un método de separacién de
variables que implementamos en el c6digo GUACHO. Este método en separar las variables de sus
valores de equilibrio y resolver las ecuaciones para los apartamientos de equilibrio. Las variables

involucradas en las ecuaciones (4.4) se escriben de la siguiente forma:

P = po+p1
P=potp (4.5)
§:§0+Bl

donde los subindices 0 representan los estados de equilibrio y los subindices 1 los apartamientos
de este estado. Notar que los apartamientos no son necesariamente pequenos. Trabajos anteriores

( : : ) s6lo consideran la separacion de variables
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en el campo magnético, en nuestro caso hemos ampliado el método considerando esta separaciéon

en todas las variables. En el Apéndice A se describe el método en detalle.

Teniendo en cuenta esta separaciéon y las condiciones iniciales de que % =0, % =0y
88—%’ = 0, las ecuaciones (4.4) adimensionalizadas se escriben de la siguiente forma:
P9 (o + 1) = 0 (16)
a[(ﬂogtﬂlm + V- [(po + p1)7 + (p1 + il + By By)I (4.7)
— B1B\ — BBy — ByB)|
= ;13 + pod — Vipo + (V x By) x By
T V(e + o1+ o+ po+ DB (4.8)
— (Bo+ B1)(#- (Bo + By))]
=p10-G+po¥-g
881? +V - (#(By + By) — (By + B1)%) =0 (4.9)

oo (2 — — o2
donde g1 = %(po + p1)v? + cop1 + |321| + By - B, €9 = cypy + —lBg‘ y E = ¢ +¢gesla

energia total por unidad de volumen. Notar que en la ecuacion de momento (4.7) el término
(VxBg)x By = (B ~V)§0—V(%(2’) es la suma de la tension y presion magnética, respectivamente.
Estas ecuaciones modificadas se implementaron en el codigo GUACHO ( ( )y

( )), de manera que se evolucionan en el tiempo las variables que representan

los apartamientos del equilibrio y los estados de equilibrio permanecen constantes. Utilizamos
una grilla de 672 x 672, eligiendo un sistema de coordenadas donde z represente la direccion
horizontal, en el plano del cielo y z la direccién vertical, antiparalela a la gravedad y normal al
plano del cielo. El dominio considerado es de (0,20)Mm x (0,20)Mm y la resolucion es de 30 km

aproximadamente.

4.3. Condiciones iniciales: atmoésfera estratificada en equilibrio

hidrostatico y campo magnético libre de fuerzas
La version modificada del cédigo asegura el equlibrio magnetohidrostatico de la atmosfe-
ra cuando la condicién inicial se halla en dicho estado. Para obtener una configuracién inicial

en equilibrio magnetohidrostatico, la suma de las fuerzas involucradas asociadas a los estados

estacionarios tiene que ser nula, por lo que de la ecuacion (4.7) resulta:

~Vpo + pod + jo x By = 0 (4.10)
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Para satisfacer esta condicién elegimos un campo magnético libre de fuerzas, de manera que
jox By=0 (4.11)

y una atmosfera estratificada en equilibrio hidrostatico, lo que implica que —Vpg + pog = 0. Si
consideramos que la variaciéon en la presion se da sélo por accién de la gravedad, esta ultima
ecuacion se traduce a una dimensiéon como

dpo
dz

149 Po
pog RT, (4.12)

donde 1 es el peso molecular medio y R = 8.3145x 107 erg/Kmol la constante de los gases ideales.

Para resolver esta ecuacién elegimos un perfil de temperatura dado por la siguiente ecuacién
To(z) = aptanh((z — a1)/az2) + as (4.13)

donde a2 son parametros que permiten ajustar la posicién y forma de la regién de transicion
mientras que ag3 regulan los valores maximo y minimo. En esta simulaciéon los parametros
utilizados son ag = 9.95 x 10° K, a; = 3 x 10® cm, as = 5 x 107 cm y a3 = 1.005 x 10° K,
resultando en una temperatura minima de 10* K y una maxima de 2 x 10 K. Este modelo de
temperatura es similar al propuesto por ( ), que a su vez esta basado en el de

( ), €l cual abarca desde la fotosfera hasta la cromosfera. Una vez establecida
la estratificacion de la temperatura a partir de la ecuacion (4.12) obtenemos la expresion para la
presion y con la ecuacion de estado p = pRT'/u la densidad en funcién de la altura. Considerando

1 = cte estas expresiones resultan:

—pg [* dZ
= 4.14
po(2) = pol,, expl r /. TO(Z,)] (4.14)
pol., Tol., — g /z dz'
z) = ex 4.15

La temperatura, densidad y presion en funcién de la altura se muestran en la figura 4.1 jun-
to con la presion magnética. Consideramos zg = 0, § = —274) m/s> y p = 0.5, es decir un
plasma compuesto 100 % de hidrogeno completamente ionizado. Como dijimos anteriormente la
configuracion de campo magnético adoptada corresponde a un campo libre de fuerzas, es decir
que satisface la ecuacion (4.11). Una posible solucién a esta ecuacion es el campo potencial, que
satisface V. x By = 0. Un ejemplo de un campo magrietico con estas caracteristicas y que se
corresponda con una configuraciéon aproximada de mancha solar es un campo potencial simétrico

unipolar (ver ), cuyas componentes se describen con las siguientes ecuaciones:

Boz(z,2) = — Bol,, exp(—kz) sin(kz) (4.16)
By (z,2) = — Byl,, exp(—kz) cos(kz) (4.17)
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Fig. 4.1: Estratificacion de temperatura (linea solida roja), densidad (linea solida azul), presion
del gas (linea solida verde) y presion magnética (linea solida negra), considerando § = —274j
m/s? y u = 0.5 en todo el dominio.

donde k = w/L es el numero de onda, L = 20 Mm es la longitud fisica del dominio y BO|Z0 =
1000 G es el valor del campo magnético en la base. El campo magiietico resultante se muestra
en la figura 4.2, donde —10 Mm < < 10 Mm y 0 Mm < 2z < 20 Mm. La barra de colores
muestra la variaciéon en intensidad del campo magnético, siendo de 1000 G en la base fotosférica-
cromosférica, llegando a 50 G en la corona. Las lineas solidas negras representan las lineas de
campo. El campo magnético es simétrico respecto del eje central vertical y su intensidad decrece
con la altura manteniéndose constante en la direccién horizontal. Teniendo en cuenta la figura
4.2 consideramos que la region de la umbra de la mancha se extiende desde el centro del dominio
hasta |z| < 6000 km, donde las lineas comienzan a curvarse hacia los costados, y la penumbra se
extiende desde |z| > 6000 km hasta el final del dominio. Esta configuracion de campo es similar
a la utilizada en ( ) y al extrapolado en ( ) derivado de las
observaciones. Al tratarse de un campo magnético intenso, 5 < 1 para todo el dominio, lo que
se evidencia también en la figura 4.1 en donde la presién magnética es mayor que la presion del
gas a lo largo de todo el dominio. Esto implica que la dindmica del plasma esta gobernada por

el campo magnético quien a su vez lo confina (Teorema de Alfvén).
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Fig. 4.2: Campo magnético potencial unipolar simétrico. Las lineas solidas muestran las lineas
de campo y la barra de colores muestra la variacion en intensidad expresada en Gauss [G].

4.4. Propagacion de perturbaciones en la atmoésfera solar

En la seccion 3.4 del capitulo anterior vimos que en la fotosfera, donde se supone que estan
enraizadas las lineas de campo de la region activa, se observaron fenémenos con periodos de
aproximadamente 3 minutos y en la corona, en la regién de tipo fan también encontramos las
mismas periodicidades. Esto nos motiva a realizar una simulacién que nos permita analizar como
se propaga a través de la atmosfera solar un forzado de 3 minutos originado en la base fotosférica-
cromosférica, con el objetivo de reproducir los periodos observados.

Teniendo en cuenta cierto consenso de la literatura respecto a que las perturbaciones pe-
riédicas observadas son el producto de ondas magnetoactisticas que se propagan hacia arriba
generadas desde la fotosfera por los modos-p, aplicamos un forzado en la componente vertical de
la velocidad con una frecuencia caracteristica de modos heliosismologicos tipicos para verificar
esta hipotesis. El forzado lo aplicamos en las celdas fantasmas (que corresponden a las condi-
ciones de contorno en el codigo) del borde inferior con una funciéon periodica en el tiempo y
modulado a lo largo de la coordenada z con una funcién gaussiana, resultando:

(x — x0)2)

. (4.18)

vy (z,t) = vo sin(wt) exp(—
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Fig. 4.3: Lineas de campo magnético correspondientes al campo descripto por las ecuaciones
(4.16) y (4.17).

donde vy = lem/s es la amplitud del forzado, w = 27/180 s~!, corresponde a la frecuencia
caracteristica de los modos-p observados en la umbra fostosférica, xg = 0, es la posiciéon del
centro de la funcién gaussiana, con un ancho ¢ = 1 Mm. Este ancho se corresponde con la
longitud que abarcan los pixeles asociados a los periodos entre [2.4 — 3] minutos en las imagenes
obtenidas para 1700 A (ver figura 3.17).

Siguiendo con el supuesto de la literatura de que el comportamiento periédico observado se
corresponde con ondas magnetoacusticas lentas, es decir que son fundamentalmente longitudina-
les propagandose a lo largo de las lineas de campo, analizamos la cinemética y las periodicidades
que se encuentran a lo largo de distintas lineas mostradas en la figura 4.3. Estas lineas se obtienen
a partir de las ecuaciones de campo magnético (4.16) y (4.17) y de la ecuacion de linea de campo
=z = %, de la que se obtiene la trayectoria de la linea z(z) = %ln[%], donde z(zg) = 0.
Eligiendo distintos valores de xy obtenemos las lineas de la figura 4.3 con diferente inclinacion
respecto a la vertical.

Para construir los mapas d—t como los de la figura 3.5 necesitamos la emisiéon del plasma que
se encuentra a lo largo de la linea de campo y calcular su contribucion sobre el eje = (eje de la
rendija en el capitulo anterior). Considerando que el medio es épticamente delgado, la ecuacion
que relaciona la medida de emision diferencial con la densidad al cuadrado de la corona solar
(ver Aschwanden (2005)) es:

dEM

——dT = [ n2(T 4.1
= /ne( 2)dz (4.19)
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donde n. es la densidad de electrones. La medida de emisién diferencial es una medida del
cuadrado de la densidad electrénica integrada a lo largo de la linea de la visién. El material que
observamos esta confinado a una determinada linea de campo de ancho infinitesimal a lo largo
de la linea de la vision, entonces para cada z;, vamos a tener una temperatura diferente 7'(z;) y
por ende una medida de emisién EM; diferente, resultando en:

EM,;
EM; = ddeTi = /ng(T(zi),zi)dz ~n2(T(z), %) (4.20)

Suponiendo que hay simetria entorno a x = 0 analizamos la mitad del dominio tomando n?
para cada par (x,z) de la linea de campo en funcion del tiempo y modulamos por la respuesta
en temperatura de cada filtro exhibida en la figura 3.2. En la figura 4.4 se muestran los mapas
d — t obtenidos para la distancia proyectada sobre el eje = de la linea 2 de campo magnético
que se muestra en la figura 4.3. Cada uno de estos mapas estda modulado por la respuesta en
temperatura normalizada al filtro de 171 A (dado que es el de respuesta mayor). Observamos
que los mapas tienen la misma forma, ya que las respuestas de los filtros de 171 A, 193 A y
211 A cubren un amplio rango de temperatura, en particular para la simulacion los tres abarcan
el mismo intervalo. Debido a que los resultados son similares para los tres filtros, el anélisis
cinematico y de periodicidades solo lo mostraremos para 171 A. Si en lugar de tomar todo el
rango para cada filtro de la funcién respuesta del instrumento tomaramos un pequeno intervalo
alrededor del maximo de temperatura del filtro, obtendriamos un comportamiento distinto entre
los filtros pero el patrén numérico de 171 A no se corresponderia con el observado para ese mismo
filtro. El material que observamos en estos mapas al provenir de la misma region tienen el mismo
comportamiento en todos filtros, a diferencia de lo que sucede con las observaciones donde se
ven diferentes comportamientos entre los distintos filtros. ( ) sugiere, para el
evento estudiado por ellos, que los diferentes comportamientos surgen a partir de que el material
observado en 171 A y en 193 A provienen de distintas estructuras magnéticas superpuestas en

la linea de la visual.

4.5. Caracterizacion cinematica de las ondas

Para cada una de las lineas de campo de la figura 4.3 construimos un mapa d—t considerando
la distancia a lo largo de la linea de campo y la proyectada en el eje x. Llamamos d; a la distancia
recorrida a lo largo de la linea de campo, por lo tanto los mapas asociados a esta distancia los
denominaremos d; — t. Definimos como d la distancia a lo largo del eje z, o para hacer la analogia
con las observaciones, la distancia a lo largo de la rendija. Los mapas d — t se referiran a esta
distancia. El procedimiento para el calculo de velocidades es el mismo para todas las lineas,

cambiando solo las coordenadas (z,z) de la linea y los respectivos valores de n? y T para estas
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Fig. 4.4: Mapas d — t calculados a partir de n? obtenido de la simulacién para la distancia
proyectada sobre x de la linea 2 en los distintos filtros. La escala de grises representa la intensidad
de emision.

posiciones en funcién del tiempo. Por lo tanto se describira el proceso completo para la linea 2
de la figura 4.3 y al final de cada subseccion se mostraran los resultados obtenidos para todas

las lineas restantes.

Velocidad a lo largo de la linea de campo

Para obtener la velocidad a lo largo de la linea de campo construimos el mapa d; — t que se
muestra en el panel izquerdo de la figura 4.5 considerando n?(z, z,t) para el filtro de 171 A El
eje vertical de este mapa muestra la distancia recorrida por la perturbacion a lo largo de la linea
de campo y el eje horizontal muestra el tiempo de simulacién analizado, que corresponde a 426
segundos. El panel derecho de la figura 4.5 muestra dos recortes en diferentes rangos de tiempo
de la imagen de la izquierda, denominados im 1 (panel superior) e im 2 (panel inferior), y los
respectivos esqueletos de las franjas brillantes, los cuales se obtienen con la rutina skeletonize
de PYTHON explicada en el Capitulo 3.

Una vez determinados los esqueletos de las subiméigenes, hacemos una estimaciéon de la velo-
cidad a través de un ajuste lineal y otra a partir de un ajuste cuadratico de la distancia a lo largo

de la linea, d;, en funcion de ¢. Esto se muestra en la figura 4.6(a), donde los puntos azules repre-
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Fig. 4.5: Panel superior: Mapa d; — ¢t obtenido a lo largo de la linea de campo 2 para 171 A.
Panel central e inferior: Recortes del mapa d; — t y sus respectivos esqueletos.
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Linea Vel. media [km/s] Aceleracion media [km/s%]

1 164+9 3.03£0.37
2 16244 2.55£0.14
3 174+£5 3.75+0.26
4 196+3 4.05+0.26

Tabla 4.1: Valores medios de velocidad y aceleraciéon a lo largo de la linea de campo para
las distintas lineas expresados en km/s y km/s?, respectivamente. Los valores de velocidad se
obtuvieron a partir del ajuste lineal de los esqueletos de los mapas d; — ¢ calculados a lo largo
de la linea de campo para 171 A y los de aceleraciéon considerando el ajuste cuadréatico de los
mismos.

sentan los pixeles del esqueleto de la figura 4.5, la linea discontinua verde corresponde al ajuste
lineal y la linea de puntos roja al ajuste cuadratico. La aceleracion media resulta de (2.5540.14)
km/s? para el ajuste cuadratico y la velocidad media de (162 + 4) km/s considerando el ajuste
lineal. Para obtener los valores de velocidad derivamos con respecto al tiempo estas expresiones
y mostramos en la figura 4.6(b) la velocidad en funcion del tiempo para ambos ajustes. Vemos
que ésta aumenta 300 km/s en 100 segundos para im 1y 200 km /s para im 2 aproximadamente.
En la figura 4.6(c) se muestran los valores de velocidad en funcion de la distancia recorrida. La

velocidad crece desde 0 a 300 km/s en 18000 km aproximadamente.

Repetimos este procedimiento para todas las lineas de campo de la figura 4.3 y mostramos
los valores medios de las velocidades obtenidas para el ajuste lineal y la aceleracion para el ajuste
cuadratico en la tabla 4.1. Considerando las valores medios de velocidad obtenidos con el ajuste
lineal, estos resultan similares para las lineas 1, 2 y 3, siendo mayor para la linea 4. Teniendo en
cuenta los valores medios de aceleracién obtenidos a partir del ajuste cuadratico, vemos que este
valor es mayor para la linea 4, pero a su vez resulta aproximado al de la linea 3, mientras que

los valores para la linea 1 y 2 resultan similares.

Detallamos también los resultados obtenidos para las distintas lineas en el caso del ajuste
cuadratico en la figura 4.7. Se muestran en la figura 4.7(a) las velocidades obtenidas a partir del
ajuste cuadratico en funcion del tiempo para las subimégenes im 1 e im 2 de los mapas d; — ¢
de cada linea de campo, incluyendo la linea 2. Observamos que las lineas 1, 2 y 3 tienen un
comportamiento similar, en el sentido de que la velocidad aumenta 300 km/s en aproxidamente
100 segundos. En cambio la linea 4 aumenta 200 km/s en 60 segundos para im 1, reflejando
su mayor aceleracion. En im 2 la de mayor aceleracion es la linea 3, aumentando 300 km/s en
80 segundos. En la figura 4.7(b) se muestran también las velocidades medias para las distintas
lineas en funcién de la distancia recorrida a lo largo de cada una de ellas. Notamos el mismo
comportamiento anterior para la linea 4 que aumenta su velocidad en una distancia menor que

a las demas. La mayor distancia recorrida es la correspondiente a la linea 3 y la menor a la linea
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Fig. 4.6: (a) Ajuste lineal (linea discontinua verde) y cuadratico (linea de puntos roja) para los
datos obtenidos a partir del esqueleto de la subimagen del mapa d; — ¢ calculado a lo largo de
linea de campo 2 en 171 A. (b) Velocidad en funcién del tiempo obtenida a partir de las derivadas
de los ajustes lineal y cuadratico. (c) Velocidad en funcién de la distancia recorrida a lo largo de
la linea de campo para ambos ajustes.
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1, lo cual resulta esperable ya que la linea 3 llega hasta el limite superior del dominio y la linea
1 es practicamente recta, por lo que la perturbacién recorre menor distancia. Las velocidades
alcanzadas en la corona estan en el rango de [200 - 300] km/s y son del orden de la velocidad
del sonido en un medio completamente ionizado, lo cual es compatible con la hipétesis de que
son ondas magnetoacusticas lentas. Ademas las velocidades obtenidas para todas las lineas estan
practicamente en el mismo rango, lo que es razonable dado que la velocidad del sonido depende
del medio, y fundamentalmente de la temperatura, y como todas las lineas atraviesan el mismo

medio es de esperar que tengan aproximadamente los mismos valores.

Velocidad proyectada en el plano del cielo

Realizando un procedimiento similar al anterior calculamos las velocidades proyectadas en
el eje x, lo que representa el eje de la rendija perteneciente al plano de la visual segiin nuestro
modelo. Construimos el mapa d —t exhibido en el panel superior de la figura 4.8, considerando la
distancia en x de cada punto de la linea de campo. Dividimos el mapa en dos subimagenes, donde
cada una de ellas contiene una franja brillante, y calculamos los esqueletos correspondientes que
se muestran en los paneles inferiores de la figura 4.8. Nuevamente vamos a mostrar los resultados
detallados para la linea 2 y al final de la seccién comparamos con las demés lineas.

Aplicamos un ajuste lineal y uno cuadrético a los pixeles obtenidos a partir de los esqueletos
de las subimégenes, éstos se muestran en la figura 4.9(a) en linea discontinua verde para el
ajuste lineal y linea de puntos roja para el cuadratico. La aceleracion media resulta (0.64 £ 0.03)
km/s? para el ajuste cuadratico y la velocidad media de (41 & 1) km/s considerando el ajuste
lineal. Derivando respecto al tiempo la expresion resultante de los ajustes obtenemos la velocidad
proyectada en el eje x, se muestran estos valores en funcion del tiempo en la figura 4.9(b). En
el caso de im 1 la velocidad crece hasta 70 km/s en 100 segundos, mientras que en im 2 este
aumento es de 55 km/s. En la figura 4.9(c) se muestran los valores de velocidad proyectada en
funcion de la distancia recorrida sobre el eje x, la velocidad crece desde 5 a 75 km/s en 5000 km
aproximadamente que es la distancia en x que alcanza la linea 2.

Realizamos este mismo procedimiento para todas las lineas de campo de la figura 4.3. Resumi-
mos los valores medios de las aceleraciones para el ajuste cuadratico, las velocidades proyectadas
a lo largo de distintas regiones de la mancha y las velocidades medias obtenidas para el ajuste
lineal en la tabla 4.2.

Notar que tanto los valores medios de velocidad como los de aceleracién aumentan segtin
la linea que se elija, siendo menores ambos valores para una linea menos inclinada (linea 1) y
mayores para una linea que tenga partes practicamente horizontales (linea 4). Esta diferencia

es notable para las velocidades y aceleraciones proyectadas, no asi en los valores obtenidos a lo
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Fig. 4.7: (a) Velocidad a lo largo de la linea de campo en funciéon del tiempo para las 4 lineas
de campo analizadas considerando el ajuste cuadratico para cada una de las subimégenes en 171
A. (b) Velocidad media de cada linea en funcion de la distancia a lo largo de cada una de ellas

considerando el ajuste cuadrético.

largo de la linea de campo en la seccién anterior. Por lo tanto puede explicarse este aumento de

velocidad y aceleraciéon como un efecto de proyecciéon sobre el eje x de la velocidad a lo largo de la

linea de campo. El efecto de proyeccion se detalla en el esquema de la figura 4.10. Si la linea tiene

poca inclinacién respecto a la vertical, la componente en x de la velocidad a lo largo de la linea

serd menor en comparacion con la de una linea con mayor inclinacion. Esto explica las diferentes

velocidades observadas en las distintas lineas. Con respecto a la velocidad obtenida a lo largo de
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sus respectivos esqueletos.
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Fig. 4.9: (a) Ajuste lineal (linea discontinua verde) y cuadratico (linea de puntos roja) para los
datos obtenidos a partir del esqueleto de la subimagen del mapa d — ¢ para la linea 2 en 171 A.
(b) Velocidad proyectada en funcion del tiempo obtenida a partir de las derivadas de los ajustes
lineal y cuadratico. (c¢) Velocidad proyectada en funcion de la distancia sobre el eje = para ambos

ajustes.
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Ajuste cuadratico Ajuste lineal
Linea Acel. media [km/seg?] umbra penumbra sol quieto Vel. media [km/seg]
1 0.17+0.02 218 - - 9.3+0.5
2 0.64%0.03 560  60-75 5 ATET
3 1.63+0.11 20-90  90-130  130-170 D)
4 2.64+0.17 25-90 90-150 150-210 128+£2

Tabla 4.2: Valores medios de aceleracién y velocidad proyectadas sobre el eje z a lo largo de
la mancha para las distintas lineas de campo. Los valores de aceleraciéon media se obtuvieron
a partir del ajuste cuadratico y los valores de velocidad media a partir del ajuste lineal de los
esqueletos de los mapas d — t.

20000

Vioayy  Vhoayn Vioayd
—> H >

H H : Vix3y3)
17500

15000

12500

10000

z[km]

i Vixuyn
7500 i

50001

2500

0 2000 4000 6000 8000 10000
x [km]

Fig. 4.10: Esquema de proyeccién de velocidades donde se muestra el efecto de aceleracion
aparente a lo largo de una linea de campo.

una misma linea por el efecto de proyeccién sobre el eje x se obtiene una aceleracién aparente.
Esto puede dar cuenta de la forma acelerada de los mapas d — ¢ observados en 171 A. Resultados
similares fueron encontrados por ( ) para un evento del 18 de Noviembre de
2013. También se indica en la tabla 4.2 las velocidades obtenidas a partir del ajuste cuadratico
a lo largo del eje x, es decir para cada region de la mancha. Notar que algunas de las lineas no
llegan a la penumbra ni a la regién del sol quieto. Nuevamente tenemos que la menor velocidad

se asocia a la linea méas vertical (linea 1).

Detallamos las velocidades obtenidas para las distintas lineas en el caso del ajuste cuadratico

en la figura 4.11. Se muestran en la figura 4.11(a) las velocidades proyectadas obtenidas a partir
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Fig. 4.11: (a) Velocidad proyectada en funciéon del tiempo para las 4 lineas analizadas conside-
rando el ajuste cuadratico para cada una de las subimégenes en 171 A. (b) Velocidad proyectada
media de cada linea en funcién de la distancia sobre el eje x considerando el ajuste cuadratico.
Las lineas verticales indican la posicion aproximada del borde externo de la umbra (linea viole-
ta) y de la penumbra (amarillo). (c) Velocidad media observacional obtenida a partir del ajuste
cuadratico para cada uno de los filtros en funcion de la distancia recorrida a lo largo de la rendija.
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del ajuste cuadratico en funcién del tiempo para las subimégenes im 1 e im 2 de los mapas d — ¢
de cada linea de campo, incluyendo la linea 2. La linea 4 es la que presenta mayor aceleracion,
como habiamos mencionado anteriormente, alcanzando velocidades de 200 km/s en apenas 40
segundos, mientras que la linea 3 aumenta su velocidad en la misma cantidad pero en el doble de
tiempo para im 1 . Para im 2 las velocidades proyectadas para estas dos lineas son practicamente
paralelas. Las lineas 1 y 2 en cambio tienen un comportamiento similar en las dos subiméagenes,
y alcanzan velocidades de 15 y 60 km/s al cabo de 80 segundos, respectivamente. Los valores
de velocidad encontrados para la linea 2 son comparables a los encontrados observacionalemente
por ( ) pero la aceleraciéon encontrada por estos mismos autores es comparable
a la obtenida para la linea 1, lo cual sugiere que necesitamos un mecanismo que produzca una
aceleracion menor, es decir que las franjas en los mapas d — ¢ se encuentren menos inclinadas.
Si comparamos las aceleraciones obtenidas de la tabla 4.2 con los valores resultantes de las
observaciones, exhibidos en la tabla 3.2, vemos también que las aceleraciones de la simulacion
son mayores a estas ultimas. En la figura 4.11(b) se muestran también las velocidades medias
para las distintas lineas en funcion de la distancia recorrida sobre el eje x, cuyos valores también
se presentan en la tabla 4.2. Notamos que las lineas que recorren una mayor distancia en x son
las lineas 3 y 4, en cambio las lineas 1 y 2 recorren una menor distancia ya que la linea 1 es
practicamente recta y la linea 2 llega a la mitad del dominio en x, siendo estas dos pertenecientes
a la umbra. Las lineas 3 y 4 alcanzan velocidades de 170 y 200 km/s, respectivamente, siendo
estos valores mayores que los calculados a partir de las observaciones, lo que se muestra en la
figura 4.11(c) para su comparacion. Si observamos la curva azul asociada al filtro de 171 A vemos
que las velocidades en la umbra y en la penumbra llegan a 65 y 70km /s, respectivamente, y en
la region tranquila a 80km/s. Notar que en la figura 4.11(c) la linea asociada a 171 A alcanza
una distancia mayor a 20000km, lo que es consistente con la longitud de la rendija observacional
utilizada que cubre todo el didmetro de la mancha. En el caso numérico el origen se toma en
la mitad de la mancha que corresponde a una distancia de aproximadamente 3000 km, indicado
con una linea vertical violeta en la figura 4.11(b). La linea vertical amarilla indica el borde
externo de la penumbra. Podemos concluir que la curva pertenciente a la linea 2 reproduce los
valores de velocidad de la umbra y penumbra correspondiente a las observaciones en 171 A para

aproximadamente las mismas distancias pero con una aceleracién mayor.
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4.6. Analisis de periodicidades en la region de transicion y

corona

Para analizar los periodos fundamentales que se propagan desde la base fotosférica-cromosférica
hacia la regiéon de transicién y corona, empleamos la rutina Lomb-Scargle de PYTHON para cal-
cular los principales periodos de n?(x,z,t) en todos los puntos de cada una de las lineas de
campo analizadas en la seccion previa. Antes de calcular los periodogramas filtramos la senal
utilizando la temperatura de respuesta de cada filtro, pero nuevamente no encontramos dife-
rencias entre los periodos obtenidos de los distintos filtros, por lo que solo vamos a mostrar el

analisis correspondiente a 171 A.

Se muestran los periodogramas calculados para cada linea de campo en la figura 4.12. En
cada panel hay dos curvas, estas representan el periodograma obtenido para el primer punto
(baja altitud) de la linea de campo en color azul, cuyas coordenadas (z, z) se indican en la parte
superior derecha de cada panel, y en color naranja el periodograma resultante del ultimo punto
de dicha linea. Cada panel muestra como cambian los periodos de un punto a otro de la linea de
campo de las descriptas en la figura 4.3. Las lineas entrecortadas verticales senalan los periodos
de 3 y 5 minutos. El primer punto de todas las lineas de campo pertenece a una temperatura de
10° K, correspondiente a la regién de transicion superior segtin nuestro modelo de estratificacion,
mientras que el tltimo punto corresponde a una temperatura de 2 x 109 K, perteneciente a la
corona. De la figura podemos observar que el periodo fundamental corresponde al del forzado de
3 minutos, y que este cambia de 3 a 3.2 minutos cuando alcanza la corona, excepto para la linea
3 donde el periodo de la region de transiciéon y el de la corona es el mismo. Este incremento de
los periodos debido a que aumenta la inclinacién de la linea respecto a la normal fue descripto
por otros autores como ( ), ( )y ( ).
También se muestra en la figura 4.12 que se excitan perfodos mayores a 3 minutos pero son de

baja amplitud.

Combinando los periodogramas para las distintas lineas podemos ver como cambian los pe-
riodos en funcion de la distancia proyectada x y de la profundidad z. Para ello tomamos un
determinado valor de x y calculamos los periodogramas de cada linea, el mismo calculo se rea-
liza considerando la coordenada z. Repetimos esta operacién para varios valores de x y z. Se
muestran estos periodogramas combinados en funciéon de la distancia en el plano del cielo (x)
en la figura 4.13(a) y en funcion de la altura (z, plano normal a la visual) en la figura 4.13(b).
Los valores de x y z tenidos en cuenta se muestran en el titulo de cada grafico. Debido a que
la linea 1 alcanza su mayor valor de z en 1027 km, no aparece en los paneles 3 y 4 de la figura

4.13(a). De la misma forma debido a que la linea 4 comienza en x = 1741 km no se muestra en
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Fig. 4.12: Periodogramas obtenidos a partir de n?(x, z,t) modulado por la temperatura de res-
puesta de 171 A. Cada panel corresponde al periodograma de una linea de campo, las curvas
azules muestran los periodos para el primer punto de la respectiva linea (region de transicion
alta) y las curvas anaranjadas muestran los periodos fundamentales para el ultimo punto de la
linea de campo (corona). Las lineas entrecortadas verticales indican los periodos de 3 y 5 minutos.
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Fig. 4.13: (a) Periodogramas calculados a diferentes distancias desde el origen de la umbra para
distintas lineas de campo. Cada panel representa en lineas solidas de distintos colores y a a
la misma distancia z el periodograma de las lineas indicadas en la correspondiente leyenda. (b)
Periodogramas calculados a distintas alturas desde la base fotosférica-cromosférica para las lineas
de campo.

los paneles 1 y 2. Se observa que la linea 1 cambia su periodo en una corta distancia, de x =401 a
x =1026 km, en cambio los periodos de las lineas 2 y 3 no se ven afectados, si bien han recorrido
la misma distancia en x que la linea 1. Se muestra que para la linea 1 en x =401 km y x =1026
km se excitan periodos mayores a 3 minutos. En x =1740 km los periodos de las tres lineas son
iguales y de la misma amplitud, si bien hay perfodos mayores excitados, los periodos para las
tres lineas parecieran estar confinados a 3 minutos. Para x =4955 km los periodos predominantes
de las lineas tienen un corrimiento de 3 a 3.2 minutos y en todos los casos aparecen periodos
mayores a 4 minutos con intensidades no despreciables. Teniendo en cuenta que los tres primeros
paneles de la figura 4.13(a) corresponden a la zona de la umbra y el altimo a la penumbra, se
puede hacer una comparaciéon con la figura 3.14 de las observaciones correspondiente a 171 A.
En términos generales, en la umbra el periodo dominante es el de 3 minutos y en la penumbra
se excitan periodos mas grandes. No se discriminan picos en los perfodos mayores a 4 minutos
debido a que las simulaciones son relativamente cortas. Ademaés el forzado es una funcién gaus-
siana de pequena dispersiéon alrededor de 3 minutos por lo que no es esperable una amplificacion
importante de los periodos de 5 minutos como se describe en las observaciones, lo cual sugiere

que el forzado podria implicar una combinaciéon de frecuencias.
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Fig. 4.14: (a) Periodos fundamentales obtenidos a partir de los periodogramas calculados sobre
n?(x, z,t) en funcion de la distancia en el plano de la visual cuyo origen se encuentra en el centro
de la umbra. (b) Periodos fundamentales en funciéon de la profundidad.

En la figura 4.13(b) se muestran los periodogramas para las lineas de campo en distintas
alturas sobre la fotosfera. Vemos que los periodos fundamentales para las distintas lineas a la

misma altura son iguales, a pesar de que cada linea tiene una inclinacion diferente.

Para profundizar la descripcion acerca de como cambian los periodos desde la base fotosférica-
cromosférica hasta la corona, calculamos los periodos fundamentales para todas las lineas de
campo sin modular n? por la temperatura de respuesta. En la figura 4.14(a) se muestran los
periodos en funciéon de x (distancia en el plano de la visual) y en la figura 4.14(b) en funciéon de
z (altura). De la figura 4.14(a) vemos que los periodos aumentan gradualmente a medida que la
distancia desde el centro de la umbra crece, al igual que lo obtenido a partir de las observaciones
de las figuras 3.15 y 3.18. También se observan algunos decaimientos en periodo, lo que puede
deberse a un efecto de rebote en el contorno superior del dominio. En la linea 4 no se observa este
decaimiento debido posiblemente a que no alcanza el borde superior. Vemos que los periodos de
las distintas lineas cambian a diferentes distancias del origen, siendo mayores para las lineas mas
inclinadas. Dado que en las observaciones no podemos discernir las distintas lineas, los periodos

son observados en forma superpuesta. En la figura 4.14(b) se observa que los periodos de las
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distintas lineas cambian a diferentes alturas, lo que sugiere que podria ser la inclinacién de las
lineas la que esté afectando los periodos, ya que a las mismas alturas no todas las lineas tienen
el mismo angulo respecto a la vertical.

Podemos concluir que en términos generales se reproducen los periodos de la umbra y el
corrimiento hacia perfodos mas grandes a medida que la curvatura de campo aumenta. Sin
embargo una caracteristica de la figura 4.14(b) en comparacion con las figuras respectivas 3.15

y 3.18 es que no se encuentran periodos predominantes de 5 minutos o mayores.

4.7. Estudio analitico de las frecuencias naturales

Siguiendo la linea del estudio realizado por ( ), en este trabajo en proceso
de escritura (Zurbriggen, Sieyra y Costa, 2019) ademas de considerar una temperatura variable
y una atmosfera estratificada se introdujo un peso molecular medio variable p(z). En regiones
donde la temperatura varia abruptamente alrededor de 10°K (region de transicion) el p(z) puede
variar en méas de un 100 % debido a cambios en la composicion de las especies que forman el
plasma (ver en lineas discontinuas de la figura 4.15 la variacién de p en funcion de la altura).

Los modelos analiticos propuestos para describir la variacion de temperatura y peso molecular

medio en funciéon de la altura son:

To(z) = qg tanh (Z — a1> + as, (421)
a2

ju(z) = —bo tanh (z ;f) + bs. (4.22)

siendo Tp(z = 0 Mm) = 1 x 10* K y Tp(z = 8 Mm) = 1.4 x 10% K, donde z = 0 representa la base
de la cromosfera. Este perfil es el mismo que el utilizado en las simulaciones pero con parametros
levemente diferentes. Los parametros elegidos para garantizar las temperaturas mencionadas en
ambos extremos son ag = 7 x 10° K, a1 = 3 x 10® cm y a3 = 7.1 x 10° K. Variando el parametro
as desde valores menores a mayores la region de transiciéon cambia de un perfil de crecimiento
abrupto a otros més suaves, este comportamiento se puede observar en lineas solidas en la figura
4.15. El campo magnético utilizado es un campo de tubo de flujo exponencialmente divergente
B.(z) = Bpexp(—z/l) donde By es el valor de campo en el borde inferior y I es la escala de
altura de campo.

El trabajo realizado analiza las ondas magnetoactsticas de gravedad axisimétricas en un
tubo de flujo radialmente estrecho considerando una atmosfera estratificada en equilibrio. Las
ecuaciones magnetohidrodinamicas a resolver son las correspondientes a la aproximacién de tubo
magnético fino. Esta aproximacion supone que el tubo de flujo es axisimétrico, no-torsional,

no-rotante y carece de flujo de plasma estacionario. También implica que la longitud de onda
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Fig. 4.15: Temperatura Tp(z) en funcion de la altura z para diferentes valores de as (linea
solida), cambiando de una regién de transicion més abrupta a una méas suave. Peso atéomico
medio correspondiente a cada temperatura en funcion de la altura (lineas discontinuas). Figura
tomada de Zurbriggen et al. 2019, en preparacion.

magnetoactstica lenta es mucho mayor que el radio del tubo. Esta suposiciéon junto con una
evolucién libre de divergencia son aseguradas considerando una variacién lineal en la componente
radial del campo magnético y una componente axial constante.

Las ecuaciones MHD que describen el equilibrio del tubo de flujo con la atmosfera circundante

son:
op 0 B
a+2pv+£(pu)—0
ou, o\ _ op
P\oc " "02) = "0z P9
0B 0B
Op  Op p (0p  Op
ot +“az op \ Ot +u82

p(z,t) = /fj)mz,tmz,t)

Considerando ahora perturbaciones lineales alrededor del equilibrio (de la forma de la ecua-

cion (4.5) pero con perturbaciones lineales) y reemplazando en la ecuacion (4.23), conservando

solo los términos de primer orden se obtiene un nuevo set de ecuaciones:

BodBy | 20p1  dpo , 2 dpo _

—_ — 4.24
4 Ot MG ot Y dz + e dz 0 ( )
ou By0B1 BpdBy
= e St S 4.2
PO ot t g 4 Oz 47 dz 0 (4.25)
631 dBo (‘9p1 dpo 811,
— —u — Bp—— — By—u — Bopp— = 4.2
po ot + P dz Y "ot 0" dz Y 00 0z 0 (4.26)



4.7. ESTUDIO ANALITICO DE LAS FRECUENCIAS NATURALES 131

donde c3 = 7/)7;0 % es la velocidad del sonido en equilibrio.
Luego derivando la ecuacion (4.25) respecto a t y la ecuacion (4.26) respecto a z y reacomo-
dando términos, agrupando en factores de u y sus derivadas, se obtiene la siguiente ecuaciéon de

onda que describe la dindmica de tubo de flujo magnético fino:

oz T2 2+8z [Bo dz TV2 +vgcé]+
By dz2 T dz V2 (4.27)
L by Céf 3i+1— Ll 7—_1+1 + |
Bo dz YA \"v2 v 2VA 2 a2
2gco /
2 4l =0
R+ V3 CO]

donde ¢, = dcy/dz, Va = By/+/Ampy es la velocidad de Alfvén de equilibrio y cp = ¢gVa/1/c3 + V2
es la velocidad de equilibrio del tubo de flujo. El perfil de densidad pp(z), la escala de altura

H(z) y la frecuencia de Brunt-Viisilid N(z) para esta ecuaciéon quedan !

_ c5(20) p(2) [ adz
po(z) = po(20) 20) 1) eXP< /ZO H(§)> (4.28)
L oguz)  py Ty ko
HG) ~ Rglb(z)  po T o’ (429)
oo (1002 ()N, 9 Ty oy
Wi = (5 - 05) =01 o (4:30)

La ecuacion (4.27) se puede reescribir la forma de la ecuacion de Klein-Gordon para la variable
U:
*’U L0
o T2

Por lo que la frecuencia de corte al cuadrado resulta de la siguiente forma:

+w2U =0 (4.31)

w? = =& () = A" + K1 + K. (4.32)

donde u = e¥3U(2) y ' = K1/(2¢%) y K1 y Ko son:

K =X 4.33
""" By dz TVA : (4.33)
1 d?By 1 [(dBy\* 5 — V2
Ky—= — -9 2 = 2 ~0 A
27 By de2 T ( dz ) T V2
1 dBy c‘% 2 5 o [(y—=1 v
+ gL (3% +1—7])+ + = 4.34
By dz g VA g chAZ CQT cg ( )
2gco
21 V2o

!Para simplificar la notacion todas las variables con subindice cero representan las funciones del equilibrio
dependientes de la componente z y todas las variables primadas son derivadas total respecto de z.
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Fig. 4.16: (a) Periodos de corte de las ondas magnetoacusticas de gravedad para tres perfiles
de temperatura diferentes, variando ag, con un campo magnético fijo con By = 10.0 G y | =
0.2H(z = 0). En linea solida se muestran los perfiles para p(z) y en linea discontinua p = cte.
Las lineas de puntos horizontales muestran la ubicaciéon de los periodos de 3 y 5 minutos. (b)
Ampliacion de (a). Figura tomada de Zurbriggen et al. 2019, en preparacion.

A partir de distintos pardmetros utilizados en las expresiones analiticas de los modelos de
temperatura, peso molecular medio y campo magnético, se obtuvieron con la ecuacion (4.32)
valores de la frecuencia de corte para diversos casos. Estos periodos no solo representan los
valores de corte sino que segin ( ) se corresponden a los modos de resonancia del
sistema. En particular en la figura 4.16 se muestran los resultados de los periodos de corte en
un rango de z de [0 - 6] Mm en el panel izquierdo y en el panel derecho una ampliacion de
este mismo grafico en un rango de [0 - 3.5] Mm. En linea solida se muestran los resultados para
o = po(z) y en linea discontinua para p = cte, ambos obtenidos con un campo magnético
con By = 10.0 Gyl = 0.2H(z = 0) y diferentes valores de ag, los cuales implican diferentes
perfiles de temperatura y de p en el caso variable. Vemos de la figura 4.16 que para alturas
coronales; superiores a la region de transicion (z = 3 Mm), se pueden encontrar un amplio rango
de periodos permitidos (todos los que estan debajo de la curva) y no difieren entre p = cte y
w(z). Esto es razonable dado que en la corona, al estar el medio completamente ionizado, p(z)
resulta constante. Mientras més suaves sean los perfiles de temperatura, mas restringidos son los
periodos en la regién de transicién, permitiendo periodos mayores a alturas mayores. En cambio
por debajo de la regién de transicién los periodos permitidos son menores a 7 minutos para el caso
de u = cte y menores a 5 minutos para u(z), consistente con la descripcion usual de la literatura
y los resultados del capitulo 3. En particular en alturas cercanas a cero (fotosfera), los periodos
son menores a 1.5 minutos y crecen gradualmente a medida que la altura aumenta. Cerca de
la region de transicion los periodos permitidos vuelven a decrecer. Comparando u variable y

w = cte los periodos difieren, siendo menores para el caso de u(z). Por ejemplo en z = 0.5 Mm



4.7. ESTUDIO ANALITICO DE LAS FRECUENCIAS NATURALES 133

los periodos decrecen de 7 (u = cte) a 4.8 minutos (u(z)).

Analizamos los periodos de corte para distintos valores e inclinaciones de campo magnético
fijando el perfil de temperatura y de p(z) tomando az = 5 x 107 cm. Se muestran los resultados
obtenidos en la figura 4.17(a) considerando By = 10 G, figura 4.17(b) con By = 100 G y figura
4.17(c) con By = 1000 G. Los valores de [ representan distintas inclinaciones de campo, siendo
[ = 0.1hp una inclinaciéon mayor y | = 50h; una inclinacién menor (practicamente vertical),
hy = H(z = 0). Los paneles de la izquierda muestran los periodos de corte en un rango de [0 - 8]

Mm y los paneles de la derecha exhiben una ampliacion de la zona entre [0 - 4] Mm.

Vemos que, independientemente de la intensidad de campo, para los casos con mayor inclina-
cion (I = 0.1hy, 2hy) de la figura 4.17 los periodos normales en la corona (columna izquierda) son
de alrededor de 80 minutos. Esto da cuenta de la amplitud de periodos observados en las regiones
coronales descripta por ( ). Para | = 0.1hy los periodos de corte
son practicamente independientes de la intensidad de campo, mientras que para [ = 2h; (una
inclinacion tipica de los campos de la penumbra) éstos cambian con la intensidad, observando la
curva azul en las figuras 4.17(a), 4.17(b) y 4.17(c) vemos que a medida que crece la intensidad se
desplaza la altura a la que se observan periodos mayores, sobrepasando la ubicacién de la region
de transicion. Para los campos menos inclinados (I = 20hs, 50h) representando la inclinacion de
los campos de la umbra los periodos observados en la corona son menores, para [ = 20h; menores
a 6 minutos y para [ = 50h; menor a 15 minutos. Estos dos tltimos casos son independientes de

la intensidad de campo.

Ahora miremos el panel de la derecha de la figura 4.17 donde observamos los periodos de
corte para la base fotosférica-cromosférica y region de transicion inferior. Los periodos permitidos
en la base z = 0 para las distintas inclinaciones de campo son menores a 5 minutos, excepto
para el caso de By = 10 G, ver panel derecho de la figura 4.17(a), donde se observa que para
las longitudes I = 20hy, 50h; los periodos son levemente superiores a 5 minutos. En el caso
particular de [ = 0.1~ los periodos son menores a 1 minuto, representando una situacion irreal
dado que corresponde a un tubo fino muy inclinado, en el 10% de la escala de altura. Cercano
a la region de transicion (paneles de la derecha) la curvatura correspondiente a [ = 2h; cambia
significativamente con la intensidad de campo magnético, lo que también se ve reflejado en
el analisis hecho sobre la corona (paneles de la izquierda). En la figura 4.17(a) los periodos
crecen donde comienza la region de transicion, y en las figuras 4.17(b) y 4.17(c) se observa
como este crecimiento se desplaza hacia la derecha, haciendo que los periodos permitidos en
la region de transicién sean chicos. Los periodos asociados a los otros valores de [ no cambian

significativamente con la intensidad de campo.

Comparando estos resultados con los de las figuras 3.15 y 3.18 podemos tomar la curva
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Fig. 4.17: Periodos de corte magnetacusticos de gravedad en funcién de la altura considerando
as = 5x 107 cm y distintas inclinaciones de campo expresadas por los valores de I con By de (a)
10 G, (b) 100 G y (c) 1000 G. Los paneles de la columna izquierda muestran los periodos en un
rango de z = [0 - 8] Mm y los paneles de la derecha en z = [0 - 4] Mm. Las lineas discontinuas
horizontales en el los paneles de la derecha indican los perfodos tipicos heliosismolégicos de 3 y
5 minutos.
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correspondiente a [ = 20h; para tratar de explicar los periodos obtenidos a partir de las ob-
servaciones. Los periodos asociados a esta curva (figura 4.17) son menores a 5 minutos en la
fotosfera-cromosfera, luego disminuyen hasta casi 3 minutos y en la region de transicion aumenta
hasta 5.5 minutos, valor que conserva en la corona. Los periodogramas obtenidos de las obser-
vaciones relativos a la umbra en los distintos filtros pueden compararse con el caso de 1000 G
(figura 4.17(c)), los de la penumbra con By = 100G (figura 4.17(b)) y los del sol tranquilo con
10 G (figura 4.17(a)). En las observaciones los periodos se encuentran entre 2.5 y 5 minutos para
la umbra y la penumbra, al igual que los periodos asociados a [ = 20hy. Los periodos mayores a
6 minutos que encontramos en el sol quieto a nivel de la corona pueden explicarse con la curva
I = 50hy.

Resumiendo, mediante el modelo de modos normales entendido como la respuesta de la

atmosfera ante perturbaciones podemos explicar los periodos observados.

4.8. Conclusiones

Una discusion presente en la literatura es si el origen de la variabilidad periédica observada
en la emisién en manchas solares se debe a un forzado desde las bases fotosféricas producidas por
los modos-p o si es la respuesta del medio (modos normales) ante perturbaciones. Para tal fin
se realizaron distintas indagaciones, por un lado se propuso un modelo numérico de oscilaciones
forzadas con los periodos heliosismologicos tipicos y por otro lado un estudio analitico sobre los
modos normales posibles de propagarse en la atmosfera solar.

Con respecto al enfoque numérico simulamos la estructura de abanico asociada a una mancha
solar con una configuraciéon magnética simple en una atmosfera estratificada gravitacionalmente
considerando un perfil de temperatura que emula la inversiéon térmica. Para este modelo fue
necesario implementar un método numérico que integra los apartamientos de las variables sobre
una configuracién en equilibrio magnetohidrostatico. El modelo contempla las regiones de umbra
y parte de la penumbra con dimensiones tomadas de las observaciones presentadas en el Capitulo
3. La frecuencia del forzado y su distribucion espacial también se corresponden con dichas ob-
servaciones. Se realizo un estudio cinemético a partir de la medida de emision sintética obtenida
de las simulaciones. Luego de considerar la funcién respuesta de temperatura de los distintos
filtros y dada la simplicidad del modelo numérico, nos restringimos al analisis del filtro de 171
A. Pudimos reproducir el mapa d — ¢ para este filtro y obtuvimos velocidades de propagacién a
lo largo de las lineas de campo tipicas de los modos magnetoacusticos lentos. Considerando el
efecto de proyecciéon sobre la visual pudimos replicar el fenémeno de aceleracion reportado por

los mapas observacionales d — ¢ correspondientes a 171 A del capitulo 3. Obtuvimos valores de
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velocidad alrededor de 50 km/s similares a las observadas en la umbra y penumbra a las mismas
distancias. Consistentemente con las conclusiones del Capitulo 3 confirmamos que los valores de
las velocidades obtenidos y el perfil de aceleracién son un efecto de proyeccion.

Se realizd también un estudio de periodicidades en la umbra y penumbra considerando toda
la atmosfera. En la umbra se obtuvo como periodo dominante el periodo del forzado, alrededor
de 3 minutos. A medida que la inclinacién de la linea aumenta el periodo tiene un corrimiento
de 3 a 3.2 minutos y un aumento de las amplitudes de los periodos mayores a 4 minutos. Los
resultados son consistentes con las observaciones del Capitulo 3 y con resultados reportados en

la literatura ( ; ).

Se realizé un estudio de modos normales entendidos como la respuesta natural no forzada
de la atmosfera ante perturbaciones. El modelo analitico considera la aproximaciéon de tubo
fino en una atmosfera estratificada de la misma manera que en el caso numérico con campo
magnético solenoidal y un peso molecular medio variable. Se obtuvieron los periodos de corte
para distintas inclinaciones e intensidades de campo magnético. Vemos que los periodos obtenidos
son comparables con los observados para las distintas regiones analizadas en los distintos filtros.
En la umbra y penumbra se encuentran periodos de 2.5 a 5 minutos y en la corona del sol quieto

los periodos llegan hasta 15 minutos.

Como conclusion final de este capitulo afirmamos que, dentro de los limites de las aproxima-
ciones realizadas, dados los valores de velocidad y las periodicidades encontradas, tanto el modelo
de forzamiento desde las bases fotosféricas-cromosféricas como el modelo de modos propios de la
atmosfera solar son capaces de explicar en gran parte las caracteristicas observadas del fenémeno

estudiado. Retomaremos esta discusion en las conclusiones generales de la tesis.
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CAPITULO b

Un estudio sistematico de deflexiones de eyecciones coronales de masa

Se describen los métodos utilizados y las principales caracteristicas de
los eventos analizados para determinar deflexiones de eyecciones coro-
nales de masa. Este es un trabajo en proceso en colaboracién con M.
Cécere, H. Cremades, G. Stenborg y el equipo de trabajo del instru-
mento SWAP/PROBA2.

5.1. Introducciéon

Como vimos en la seccion 1.3 del Capitulo 1, las eyecciones coronales de masa (més comtn-
mente llamadas CMEs por sus siglas en inglés) son las principales precursoras de tormentas
geomagnéticas. El estudio de su direccién de propagaciéon a través de la baja corona solar y el
medio interplanetario, junto con la configuraciéon de su campo magnético y su perfil cinematico,
es crucial para estimar su potencial geoefectivo. La mayoria de los trabajos presentes en la lite-
ratura han tratado de determinar el tiempo de llegada de las CMEs a Tierra (por ejemplo

). Pero también es de vital importancia la caracterizacion del ambiente coronal donde
se desarrolla la CME para analizar los factores que puedan influenciar su trayectoria y asi poder
determinar con mayor exactitud la probabilidad de un encuentro con la Tierra. Un fénomeno
observado es el cambio de trayectoria o deflexion. La deflexion de una CME es el apartamiento

de la direccién radial original de propagacion y comunmente ocurre durante la fase inicial de la

141
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eyeccion ( : : : :
; ; , ; ; )-

Las deflexiones de CMEs han sido observadas desde los inicios de la coronografia espacial

( ; ). ( ) a través de observaciones realizadas por
Skylab noté un movimiento sistematico de las CMEs hacia el ecuador solar mientras que

( ) encontraron evidencias de deflexiones en observaciones hechas por Solar

Maximum Mission aunque no confirmaron que dicho movimiento hacia el ecuador fuera sis-

teméatico. Con el lanzamiento de las naves gemelas STERFEO, las CMEs se pudieron observar

simultaneamente desde distintos puntos de vista. Estas perspectivas adicionales, combinadas con

técnicas de reconstruccién estereoscopica, confirmaron que las deflexiones pueden ocurrir tanto

en latitud como en longitud ( ; ).

Caracteristicas de las deflexiones de CMEs

Las deflexiones son dependientes del ciclo solar, es decir, dependen de la actividad y con-
figuracion magnética del Sol. Cuando el Sol se encuentra cercano al minimo solar, el campo
magnético es aproximadamente el de un dipolo. En esta configuracion la HCS (Heliospheric Cu-
rrent Sheet), region de minima energia magnética, es practicamente plana y yace sobre el plano
del ecuador solar. Los agujeros coronales se encuentran cerca de los polos. En cambio cuando el
Sol se encuentra cercano a un maximo solar, el campo magnético y la distribuciéon de energia
magnética se vuelven més complejos, por lo tanto la HCS deja de ser tan uniforme y planar. Las
posiciones de los agujeros coronales se extienden a bajas latitudes. Ambas configuraciones de
campo magnético se muestran en los esquemas de la figura 5.1. Los dngulos de posicion (coorde-
nada angular en el plano del cielo) de las CMEs en épocas de minimo solar estan mas confinados
a la region ecuatorial y para épocas de maximo se esparcen por todas las posiciones (

). Algunos autores encuentran que las deflexiones son principalmente hacia el ecuador
en épocas de minimo ( ; ; ;
; ; ) y en épocas de méximo fluctian entre

el ecuador y los polos ( ; ).

Posibles causas de deflexion

A partir del anélisis de una serie de eventos observados por los corondgrafos SOHO/LASCO,

( ) encontraron una conexion entre las deflexiones de las CMEs y la ubicacion

y area de agujeros coronales. Posteriormente ( ) sugirieron ademds una
conexiéon con la intensidad del campo magnético de los agujeros coronales, actuando como una

pared magnética que afecta la trayectoria de la CME cuando las erupciones se dan cercanas a
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Fig. 5.1: Configuracion de campo magnético del Sol en un minimo solar (izquierda) y en un
méximo solar (derecha).

estos. Varios autores llegan a la misma conclusién a partir de estudios realizados con imégenes de
los telescopios gemelos a bordo de STEREO (Panasenco et al. 2011; Shen et al. 2011), advirtiendo
también que la trayectoria esta afectada por la direccion del gradiente de densidad de energia
magnética.

Aplicando el modelo de campo potencial (Potential Field Source Surface, PFSS de ahora
en adelante), Panasenco et al. (2013) encuentran que el campo magnético parece guiar a las
CME:s fuera de la corona a través del campo magnético débil de la HCS. Estudios realizados con
imagénes de varios telescopios combinados exhiben resultados similares, por ejemplo utilizando
datos de SDO, GONG y STEREO (Bi et al. 2011) o con SOHO, STEREO y SDO (Lopez et al.
2012).

Un efecto similar al de los agujeros coronales se observé en las regiones activas, donde las
deflexiones son el resultado de los campos magnéticos de regiones activas intensas (IKay et al.
2015; Mostl et al. 2015; Wang 2015).

También se han explicado las deflexiones de CMEs segin sus propiedades intrinsecas. Por
ejemplo [Kay et al. (2015) usando un modelo de deflexiones de CMEs (Forecasting a CME’s
Altered Trajectory, ForeCAT) basado en las fuerzas magnéticas del campo magnético de fondo
del Sol mostraron que la deflexion es inversamente proporcional a la masa y velocidad de la CME.
En este mismo sentido Xic ot al. (2009) mostraron que las CMEs maés lentas se deflectan hacia
las HCS y las mas rapidas se deflectan menos y en la direccion contraria. Kilpua et al. (2009)
encuentran que las mas lentas y anchas se deflectan hacia el ecuador solar y las mas rapidas y

angostas tienden a propagarse radialmente. Gui et al. (2011) ademéas encontraron una relacion
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de la tasa de deflexiéon con la altura, siendo mayor por debajo de 4Rs.

En la actualidad, gracias a los multiples instrumentos en distintas ubicaciones, se puede tener
una idea general de la evolucion de una CME desde sus origenes en el Sol y durante su desarrollo
temprano en la corona hasta su evolucion en el medio interplanetario ( ). De este
modo también fue posible detectar deflexiones debido a interacciones entre CMEs (

; ; ) e interacciones entre éstas y el viento solar
( ; ; )-

Uno de los obstaculos que se presenta en el estudio de la baja corona y su influencia en la
trayectoria y morfologia de la CME es la falta de datos observacionales entre ~ 1.3 y 2.2 Rg
exhibida por los coronografos ubicados a lo largo de la linea Sol-Tierra. Esta instrumentacion
incluye los coronografos en luz blanca LASCO-C2 y C3 a bordo de la misiéon SOHO con su campo
de visién combinado comenzando en 2.2 R, Las observaciones de SDO/AIA proveen informacion
del disco solar y de la corona en un amplio rango espectral, llegando hasta ~1.3 Rg. Este gap
observacional puede completarse con observaciones desde Tierra, por ejemplo en frecuencias de
radio ( ; ). El problema de las imagenes en radio es que tienen
baja resolucién, estan afectadas por efectos ionosféricos y tienen dificultades en la localizacion
de las fuentes que originan las CMEs en 3D. Las imagenes de los corondgrafos en luz blanca,
por ejemplo del instrumento K-cor del Observatorio Mauna Loa, también pueden completar la
falta de datos en este rango, pero al estar en Tierra estd limitado por el ciclo dia-noche y las
condiciones climaticas. Recientemente, en 2009, se lanz6 el satélite PROBA2 que cuenta, entre
otros instrumentos, con un detector y procesador de imégenes en el extremo ultravioleta llamado
SWAP. Este instrumento tiene un campo de vision mayor que el de SDO/ATA alcanzando ~ 2 R,
y tiene una cadencia apropiada para realizar estudios de dinamica coronal. De modo que SWAP
podria completar el gap observacional y aportar conocimiento sobre los mecanismos fisicos que
pueden generar variaciones en las trayectorias de las CMEs en la baja corona (

).

Entender las causas que conducen a propagaciones no radiales de las CMEs durante sus
estadios tempranos podria ayudar a minimizar las predicciones erréneas acerca de la probabilidad
de que estos eventos lleguen a la Tierra, mejorando asi el prondstico de la meteorologia del espacio

en tiempo real.

La importancia de estudiar los mecanismos fisicos que podrian influenciar las deflexiones de
CMEs y la gran variedad de datos provenientes de los distintos telescopios requiere realizar un
estudio sistematico de las propiedades cineméticas y morfologicas del desarrollo temprano de las
CMEs. Por eso en este trabajo analizamos una serie de eventos que experimentan una fuerte

deflexion en el plano del cielo desde su etapa pre-eruptiva hasta una etapa evolucionada de la
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Fig. 5.2: Posicion de las naves STEREO A (circulo rojo) y STEREO B (circulo azul) para el 1
de Octubre de 2010 (izquierda) y para el 30 de Septiembre de 2011 (derecha). El ciculo verde
muestra la posiciéon de la Tierra y el amarillo el Sol. Figura extraida de https://stereo-ssc.nascom.
nasa.gov/cgi-bin/make where gif.

CME utilizando diferentes instrumentos en diferentes longitudes de onda. El objetivo es entender
la influencia del ambiente coronal en el desarrollo de la CME.

Este trabajo en colaboracién con M. Cécere, H. Cremades, G. Stenborg y el equipo de PRO-
BA2 se encuentra en proceso y por ende presenta resultados preliminares. Se presenté como
proyecto en el Programa de Investigadores Invitados de PROBA2 (PROBA2 Guest Investigator
Program) del Royal Observatory de Bélgica en el afio 2017, ganando la convocatoria y resultando

en una estadia de un mes en 2018.

5.2. Identificacién y seleccién de eventos

En una primera etapa seleccionamos eventos con una deflexion mayor a 18°! que ocurrieron
en el periodo que va desde principios de Octubre de 2010 a fines de Septiembre de 2011. Elegimos
este periodo de tiempo ya que las naves STEREO estaban cerca de la cuadratura (separacion
angular de ~ 90°) con PROBA2 y SOHO. En la figura 5.2 se muestran las posiciones de STEREO
A y B para el 1 de Octubre de 2010 a las 00:00 UTC (izquierda) con una separaciéon angular entre
ellas de 152° y para el 30 de septiembre de 2011 a las 23:59 UTC (derecha) con una separacion
158°. Ademas este periodo se encuentra entre un minimo y maximo solar, con lo que la muestra

de eventos no estarfa sesgada a deflexiones latitudinales por la posiciéon de la HCS en el minimo

solar.

'Este valor corresponde al valor medio de deflexién encontrado por ( ) al analizar una serie de

eventos desde Julio de 1996 a Diciembre de 2002.


https://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/cgi-bin/make_where_gif
https://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/cgi-bin/make_where_gif
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APC FILAMENTO

SDO/AIA 304: 2011/01/20 16:58:09 C2: 2011/01/20 21 :24. _ AIA 193: 01/20 21:24

Fig. 5.3: Criterio de preseleccién de eventos. En el panel izquierdo se muestra el dngulo de
posicion del filamento en erupcion (APC, linea amarilla) en el panel derecho se muestra el angulo
de posicion central de la CME (APC, linea cyan) y la diferencia entre ambos (arco rojo). Los
eventos cuyas diferencias fueran mayor a 18° fueron pre-seleccionados.

La primera etapa del trabajo consistié en hacer un relevamiento de eventos que tuvieran una
deflexién significativa. Para hacerlo tomamos todos los eventos comprendidos en este periodo
de tiempo de un catalogo de AIA de erupciones de filamentos (AIA filament eruption catalog,
McCauley et al. 2015, |http://ala.cfa.harvard.edu/filament /) y también eventos del catélogo de
erupciones de protuberancias detectadas automaticamente en iméagenes en 304 A de SDO /ATA
(Yashiro, S., Gopalswamy, N., and Akiyama, S. (2017), https://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME list/
autope/). Identificamos las CMEs correspondientes a cada evento a partir del catédlogo de LASCO
(https://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME list/). Debido a la gran cantidad de eventos presentes en el
periodo investigado, se hizo una preselecciéon mediante la determinacién de angulos de posicion.
Esto sirve como una primera aproximacion de la deflexion, ya que incluye efectos de pryeccion
en el plano del cielo. Primero medimos el 4ngulo de posiciéon del filamento antes de la erupcion,
luego medimos el dngulo de posicién central de la CME y calculamos la diferencia entre ambos.
Los eventos preseleccionados fueron los que mostraron una diferencia mayor a 18°. Se muestra
en la figura 5.3 un ejemplo de la aplicacion de este criterio. De 201 eventos se encontraron 32 que
satisfacen esta condicion.? Una vez realizada la preseleccion, elegimos aquellos eventos que fueran
facilmente discernibles en el campo de vision de SWAP. La ventaja de SWAP, como mencionamos
anteriormente, es su amplio campo de vision llegando hasta 1.6 R, sobre todo considerando que
por lo general las desviaciones mayores se dan a alturas menores que 2 Rg. De los 32 eventos

2También analizamos eventos de CMEs cuyas fuentes fueran fulguraciones, obtenidas del catalogo de fulgu-
raciones en rayos X blandos Geostationary Operational Environmental Satellites (GOES). Tomamos los eventos
asociados a fulguraciones de categoria C o mas energéticos. De 235 eventos solo 21 cumplen con el criterio de

deflexion y 11 son observados en SWAP. No se incluyen estos eventos en este trabajo porque atin no han sido
analizados en profundidad.


http://aia.cfa.harvard.edu/filament/
https://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list/autope/
https://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list/autope/
https://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list/
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North pole

East limb || | .| West limb

South pole

Fig. 5.4: Diagrama de las coordenadas Stonyhurst. © representa la latitud y @ la longitud, el
origen del sistema es la interseccion del ecuador solar con el meridiano central visto desde Tierra.
Las lineas punteadas son lineas de longitud y latitud heliograficas Stonyhurst constantes sobre
el disco solar. Créditos: Figura extraida de ( ).

seleccionamos 11, cuyas caracteristicas se presentan en forma resumida en la seccién 5.4. Como
mencionamos anteriormente, las diferencias de d4ngulo de posicién representan una aproximacion
de la deflexion y no la real. Para determinar la deflexion real de los 11 eventos, tanto en latitud

como en longitud, medimos estas coordenadas con los métodos descriptos en la seccién siguiente.

5.3. Determinacion de coordenadas tridimensionales

Para definir las coordenas de latitud y longitud de los filamentos y apex de las CMEs usamos
principalmente dos sistemas de coordenadas heliocéntricas: Stonyhurst y Carrington. Los sistemas
difieren solamente en la definicién de longitud. Las coordenadas heliograficas Stonyhurst tienen
su origen en la intersecciéon del ecuador solar con el meridiano central visto desde Tierra, por lo
tanto las coordenadas permanecen fijas desde Tierra a medida que el Sol rota. Las coordenadas
O (latitud) y @ (longitud) estan en grados, © se incrementa hacia el norte y @ hacia el limbo
solar oeste. Este sistemas se muestra en la figura 5.4. El sistema Carrington es una variacién
del sistema heliografico que rota aproximadamente a la tasa rotacional solar media, elegido por
Carrington en 1863. Se toma un meridiano de referencia y cada vez que este meridiano coincide
con el meridiano central, cada 27.21 a 27.34 dias, dependiendo de dénde se encuentra la Tierra en
su Orbita, ello marca el comienzo de una nueva rotacion Carrington. Estas rotaciones se enumeran
secuencialmente a partir del 1, correspondiendo a la del 9 de noviembre de 1853. La longitud
Carrington estéa corrida respecto de la longitud Stonyhurst en un valor escalar que cambia con

el tiempo. La relacion entre la longitud Stonyhurst @ y la longitud Carrington @, para un dado
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tiempo t es:

B, =D+ Lo (5.1)

donde Lg es la longitud Carrington del meridiano central visto desde Tierra. Al inicio de cada
rotacion Carrington Lo = 360° y decrece continuamente hasta llegar a Ly = 0, en este punto
comienza la siguiente rotacién. Para ver mas detalles sobre los sistemas de coordenas consultar

el texto de ( ).

Método de triangulacion

Uno de los métodos para determinar las coordenadas es el de Triangulacién o Tie Pointing
y esta basado en la geometria epipolar ( ). Esta herramienta esté disponible como
parte del paquete de rutinas de SolarSoft. A partir de dos imagenes de telescopios diferentes,
tomadas aproximadamente a la misma hora, se pueden obtener las coordenadas de longitud,
latitud y distancia desde el centro del sol de algiin punto de la estructura identificada en ambas
iméagenes. El programa abre una ventana con dos imagenes, se elige un punto de alguna estructura
que se quiera seguir en el tiempo en la imagen 1. Se dibuja automaticamente en la imagen 2 una
linea epipolar, sobre la que se elige la correspondiente caracteristica asociada al punto de la
imagen 1, determinando asi un punto en el espacion tridimensional. Finalmente la herramienta
devuelve las coordenadas Stonyhurst y la altura. En la figura 5.5(a) se muestran imagenes del
disco solar en 304 A para el dia 14 de diciembre de 2010 tomadas por SDO/AIA, STEREO-
B/EUVI y STEREO-A/EUVI. En la parte superior se observa la protuberancia que va a ser
eyectada posteriormente. En la figura 5.5(b) se muestra una captura de pantalla de interfaz
grafica del programa de triangulacion para las imagenes de SDO/AIA y STEREO/EUVI. En
la parte inferior se observan las coordenadas Stonyhurst y la altura del punto elegido en ambas
imégenes. Este procedimiento se aplica también para las dos STEREO cuando su separacion
angular es distinta de 180°+6° (dado que no se puede trazar la linea epipolar si son anti-paralelos).
Identificar la misma estuctura desde dos puntos de vista no resulta trivial, en particular cuando
los telescopios se encuentran maés cerca de la cuadratura, teniendo perspectivas practicamente
perpendiculares. Usualmente el punto elegido se corresponde con el apex de la protuberancia,
aunque lo que parece ser el apex en un telescopio podria estar sobre el disco solar desde la
perspectiva del otro telescopio. En los casos donde se observa el nucleo brillante de la CME se
trata de identificar la parte del filamento que al ser eyectada conforma el nucleo. Realizamos
un seguimiento en el tiempo hasta que la estructura sale del campo de vision de uno de los
telescopios o la protuberancia se desarma. Aplicamos este método a las imégenes en 304 A de
los 11 eventos. Para poder aprovechar el campo de visién extendido de SWAP, repetimos este

procedimiento en otras longitudes de onda, comparando las imégenes de SWAP en 174 A con
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(a) Tmégenes en 304 A de SDO/AIA y EUVI/STEREO

STEREO Behind EUV STEREO Ahead EUVI 304

(b) Triangulacién protuberancia

Rhead

ax i

Helingraphic Longit ] Lat it 5 adiit Store| ¢ e oimed| |Quarplot From file

Fig. 5.5: (a) Imagen de la protuberancia del dia 14 de diciembre de 2010 en 304 A tomada por
STEREO-B/EUVI (izquierda), SDO/AIA (centro) STEREO-A/EUVI (derecha). (b) Interfaz
grafica de la herramienta de triangulaciéon. La cruz blanca indica el punto que se va a triangular.
En la parte inferior de la imagen se ven las coordenadas de latitud y longitud en el sistema
Stonyhurst y la altura.
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EUVIen 171 A. Como las imagenes en 171 A de EUVI tienen poca cadencia no siempre coinciden
con los tiempos de SWAP, en estos casos triangulamos estas ultimas con 304 A de EUVI, siempre
y cuando no cambie la estructura observada de una longitud de onda a la otra.

En los casos en que la CME tiene la estructura tipica de tres partes se puede hacer un
seguimiento del nicleo brillante y compararlo con la posiciéon de la protuberancia, ya que son
las mismas estructuras observadas en distintas longitudes de onda y altura. En la figura 5.6(a)
se muestra una CME tomada por los coronografos COR1 a bordo de STEREO-B (izquierda) y
STEREQO-A (derecha) donde se observa claramente el nicleo brillante de la CME y un poco més
tenue el frente brillante. Se muestra la triangulacion realizada sobre el apex del niicleo en la figura
5.6(b). Para aumentar el contraste y poder discernir las estructuras en movimiento con mayor
facilidad las imagenes mostradas fueron obtenidas mediante el método de running difference (se
restan imagenes a intervalos de tiempo constante).

Para poder seguir la evolucion de todas las estructuras determinamos también las coordenadas
del apex del frente brillante (leading edge en inglés, LE de ahora en adelante). Como la CME
tiene una estructura voluminosa y no puntual (como lo requiere el método de triangulacion) se

aplica otro método que describiremos a continuacion.

Meétodo de GCS

El modelo de envoltura cilindrica graduada (Graduated Cylindrical Shell, GCS de ahora en
adelante) o Forward Modeling ( ) es un modelo geométrico que ajusta
la forma de la CME con una representaciéon de la cavidad consistente en una cuerda de flujo
(flux rope, FR de ahora en adelante) idealizada con forma de medialuna. Para hacer el ajuste
utiliza hasta tres imagenes desde distintos puntos de vista tomadas aproximadamente al mismo
tiempo. Los parametros que definen la forma geométrica y que se pueden variar hasta obtener el
ajuste deseado son: longitud (¢), latitud (@), angulo de inclinacion (), altura de las patas (h),
proporcion (k) y dngulo medio («), ver figura 5.7.

Para hacer el ajuste también se pueden incluir imagenes de EUVI, lo que resulta conveniente
cuando la CME se eyecta desde la parte visible del disco solar ya que se puede ver la ubicacion
de la region fuente lo que puede servir para acotar el ajuste.

Utilizamos las imégenes de COR1 (1.5 - 4 Ry) y COR2 (2.9 - 15 Ry) a bordo de STEREO
junto con las de LASCO-C2 de SOHO. Aplicamos el ajuste del modelo GCS para distintos
tiempos, de manera de obtener la latitud y la longitud del eje central de la CME. Si las CMEs
son muy tenues por lo general no son observadas en CORI.

Una vez determinadas las coordenadas de latitud y longitud para todos los instantes de

tiempo, desde la pre-erupcion de la CME hasta su propagacion fuera del campo de vision de
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(a) CME en COR1B y COR1A

STEREQ Behind ¢

Fig. 5.6: (a) Imagen en luz blanca de la CME asociada a la protuberancia de la figura 5.5(a)
capturada por STEREO-B/COR1 y STEREO-A/CORI. (b) Triangulacion del dpex del nicleo
de la CME.
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CME Model . -
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Fig. 5.7: Esquema del modelo GCS (a) vista frontal y (b) vista lateral. La linea de puntos y rayas
es el eje que pasa a través del centro de la envoltura. La linea sélida representa un corte en el
plano a través de envoltura cilindrica y el origen. O representa el centro del Sol. (c) Parametros
de posicion. El arco representa el eje a través del centro de la envoltura, ¢ y # son la longitud y
latitud, respectivamente y v es el &ngulo de inclinacién alrededor del eje de simetria del modelo.
Créditos: Figura extraida de ( ).

LASCO-C2, graficamos estas variables en funcién del tiempo para poder determinar la posible
deflexion.

En algunos casos el filamento y la CME tienen comportamientos diferentes, por ejemplo las
coordenadas del filamento siguen una tendencia y el de la CME otra. Esto puede deberse a que
el filamento esté descentrado con respecto a la CME por la forma en que erupcioné (se rompen,
enrollan) o porque lo que se puede triangular es solo la parte visible del filamento, ya que puede

suceder que la otra parte del filamento no se observe debido a su temperatura o densidad.

5.4. Resultados Preliminares

En esta seccién resumiremos el analisis realizado sobre los 11 eventos y las deflexiones en-
contradas entre las distintas estructuras. Consideramos como deflexiones del filamento en cada
coordenada como

Apprr = ¢riL, — OFIL;

en longitud, siendo ¢prr, y ¢rrr, la longitud final, es decir la longitud correspondiente al tl-
timo instante tiempo que se puede medir, y longitud inicial, correspondiente al primer tiempo,

respectivamente. De igual forma se define la deflexiéon para la latitud

AbprL = OriL, — OF1L,
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(a) Modelo GCS en COR1 y LASCO-C2

Fig. 5.8: (a) Modelo GCS (envoltura de color verde) aplicado a las diferencias de iméagenes de
COR1 y LASCO-C2. (b) Modelo aplicado a COR1 y LASCO-C2.
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Fig. 5.9: (a) Latitud y (b) longitud en funcion del tiempo en coordenadas Stonyhurst. Los distin-
tos colores representan triangulaciones o forward modeling con distintos pares de instrumentos.
Triangulacion: EUVI-A 304 A y AIA 304 A (rojo), EUVI-A 304 A y EUVI-B 304 A (magenta),
EUVI-A 304 A y SWAP 174 A (anaranjado), COR1-A y COR1-B (verde), LASCO-C2 y COR1-B
(negro). Modelo GCS: COR1 y LASCO-C2 (azul).
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Las mediciones con las que se calculan estas diferencias son obtenidas a partir de la triangulaciéon
de la protuberancia en 304 A, EUV (171 A y 193A) y el ntcleo brillante en luz blanca.

De la misma forma definimos la deflexion de la CME como
ApcmE = pcME; — PCME;

Abcympe =0cvme, —bcmE,
Considerando las coordenadas de latitud y longitud del eje central de la CME obtenidos con el
ajuste del modelo GCS.

Los esquemas en la columna derecha de las figuras 5.10 y 5.11 muestran la evolucién de las
protuberancias, donde las lineas curvadas sélidas representan la protuberancia en los tiempos
t1 < to < t3 y la linea enrollada esquematiza el FR. Las cruces negras muestran la ubicaciéon
donde la protuberancia se rompe y las flechas negras muestran su direcciéon de movimiento. Para
determinar el rol de algunos de los factores que pueden influenciar el desarrollo y trayectoria
de las protuberancias y CMEs, identificamos si en las zonas cercanas a las protuberancias hay
agujeros coronales (CHs) o regiones activas (ARs), las que potencialmente actuarian como pa-
redes magnéticas. También verificamos la presencia de streamers, pseudostreamers y regiones de
la atmosfera solar con lineas abiertas. Todas estas estructuras tienen minima energia magnética,
capaces por lo tanto de canalizar las CMEs a través de ellas. Para verificar que lo observado
se corresponde con dichas estructuras inspeccionamos imagenes de dos dias antes y después del
evento dado que son estructuras bastante estables. Cuando no es clara la presencia de streamers o
pseudostreamers utilizamos la extrapolacion de campo potencial (PFSS) para poder determinar
la estructura global del campo e identificar las regiones con lineas abiertas.

Seguidamente resumimos los eventos dia por dia con una breve descripcién de su dinamica.
Mostramos los valores de deflexiéon del filamento y de la CME y aclaramos entre paréntesis los
instrumentos y el modelo que se utilizo6 para obtener las coordenadas (TR indica triangulacion y
FM indica modelo de GCS). En la descripcion usamos el término streamers y pseudostreamers de
manera indistinta dado que es una primera inspeccién visual en bisqueda de estas estructuras.

En un posterior analisis determinaremos si se corresponde con uno u otro tipo.

= Evento 2010-12-06: La protuberancia es compleja, se conforma de tres partes y es dificil
distinguir cual de estas partes es la que conforma el niicleo de la CME. La protuberancia se
rompe en primer lugar en la pata ubicada hacia el este, luego toda la estructura se levanta
y se libera la otra pata. La CME es facilmente distinguible en los corondgrafos. Hay una
deflexion apreciable de la protuberancia. Encontramos pequenos CHs y ARs cercanos a la
protuberancia, pero parecen no afectar la trayectoria. También hay un streamer cercano al

angulo de posicién de la CME.
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Abprr = =30 — (—43) = 13°  Adprr = —66 — (—53) = —13°
TR: EUVI 304 & AIA 304, EUVI 171 & SWAP, COR1 & LASCO-C2

Apcmp = —60 — (—60) =0°  Afonp = =33 — (—33) = 0°
FM: COR1 & LASCO C2

= Evento 2010-12-14: La protuberancia es eyectada simétricamente cuando ambas patas
son liberadas. En los coronégrafos se puede ver claramente la estructura de tres partes de

la CME. Hay una region activa cercana a la protuberancia.

Abprr =445 -41=3.5° A¢pi =38 —45=-T7°
TR: EUVI A 304 & AIA 304, EUVI A 304 & SWAP, LASCO C2 & COR1 B, LASCO C2
& COR2 B

Aboyp =44 —-38=6° Apcmp =45 —43 =2°
FM: COR1 & LASCO, COR2 & LASCO

= Evento 2010-12-23: La protuberancia se rompe en la pata este y erupciona incrementando
su longitud y latitud. La masa eyectada que produce la CME se observa en EUVI-A y

EUVI-B. Se encuentra un agujero coronal cerca.

AOprp = —45 — (=50) =5°  A¢pr =24 —21 =3°
TR: EUVI A & EUVI B, EUVI A & AIA 304, EUVI B & AIA 304

bcmp = —30 — (=35) =5°  Adcup =20 —20=10°
FM: COR1 & LASCO C2

= Evento 2011-01-20: En este caso una de las patas de la protuberancia se rompe y pos-
teriormente la parte de arriba de esta se vuelve a romper. Se producen dos eyecciones de
material, la segunda es més lenta y produce una CME muy tenue. Hay un streamer cerca

de la protuberancia.

AbprL =51 =51 =0° A¢prr =68 —82 = —14°
TR: EUVI 304 & AIA 304

Abcyp =43 -43=0° Apcup=84-83=1°
FM: COR1 & LASCO C2

= Evento 2011-01-24: La protuberancia se libera de ambas patas y es eyectada, posterior-
mente se observa la CME. Hay una deflexién notable tanto en la protuberancia como en
la CME. Hay un agujero coronal al este de la protuberancia y un streamer al norte de la

CME. El agujero coronal podria estar afectando la trayectoria de la protuberancia ya que
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esta no sigue una direccién radial al elevarse sino que se mueve en la direccién opuesta al

CH. La CME podria estar siendo canalizada hacia el streamer.

AHFIL = _15_(—40) :250 A¢F1L =40 — 70 = _300
TR: EUVI A 304 & AIA 304, EUVI A 304 & SWAP, COR1 A & LASCO C2

Abeyp = —11 — (=32) =21°  Apopp = 32 — 51 = —19°
FM: COR1 & LASCO C2, COR2 & LASCO C2

Evento 2011-03-04: Este evento se descarté porque la CME no es observable en CORI1,

por lo que no se puede aplicar el modelo de GCS para obtener sus coordenadas.

Evento 2011-03-27: La protuberancia se rompe cuando se eleva y una de las partes vuelve
a caer hacia el Sol, el FR de esta parte que cae se desprende y conforma la CME. La CME
es tenue y tiene una estructura irregular, no coincide con la estructura de medialuna, por
lo que para obtener sus coordenadas aplicamos el método de triangulaciéon al apex del LE.

Hay un streamer cercano a la regién de donde se eyecta la CME.

A9F1L250.5—48.5:20 A¢)F]L:5—5:00
TR: EUVI B 195 & AIA 193, EUVI B 171 & SWAP

Aoy =51 —56 = —5°  Apcyp =45 — 27 = 18°
TR LE: COR1 B & LASCO (2

Evento 2011-05-13: La protuberancia se desenrolla y se rompe en dos partes, se observa
que solo una de las partes es eyectada se visualizan dos CMEs diferentes. La parte de la
protuberancia que se ve eyectada tiene una deflexién importante. Hay un agujero coronal
en el polo sur, una regioén activa al norte de la ubicaciéon de la protuberancia y un streamer

cercano al lugar de eyeccion de la CME.

Abprp, = —12 — (—40) = 28°  Adpr, = 35— 17 = 18°
TR: EUVI A 304 & AIA 304, EUVI A 304 & EUVI B 304, CORI A & COR1 B

Abpip, = —21 — (=25) =4°  A¢pyp, = 47 — A7 = 0°
TR: EUVI A 304 & AIA 304, EUVI A 304 & EUVI B 304

Aoy, = —9— (—15) =6°  A¢cmp, =45 —40 =5°
FM: COR2 & LASCO C2

AHCMEQ =—7— (_17) = 10° A¢CME2 =49 — 48 = 1°
FM: COR1 & LASCO C2, COR2 & LASCO C2, COR2 & LASCO C3
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= Evento 2011-05-18: En este evento la protuberancia se libera de ambas patas y se eleva.
La CME que origina es muy débil. Tiene una regién activa justo debajo de la protuberancia

y también se observa un streamer.

Alprr =34 -30=4° A¢prr =715 —-725=—1°
TR: EUVI A 304 & AIA 304

Aoy =345 —-345=0° A¢pcme =65 —65=0°
FM: COR1 & LASCO C2

= Evento 2011-08-16:

Esta prominecia se rompe en el medio cuando se eleva. Después de que se rompe solo
podemos identificar visiualmente una de las patas que se corresponde al nticleo de la CME
observable por los corondgrafos. Pero esta pata esta descentrada respecto del eje central de
la CME, por lo que las coordenadas del sistema protuberancia-niicleo dan muy diferentes

de las de la CME. A sus alrededores hay agujeros coronales y regiones activas.

AQF]L =57—-48 =9° A(ZSF[L = —87 — (—90) =3°
TR: EUVI B 304 & AIA 304, EUVI A 304 & EUVI B 304, EUVI B 304 & SWAP, COR1
B & LASCO C2

AHC’ME =52—-52=0° AQSCME = —065H — (—65) =(°
FM: COR1 & LASCO C2, COR2 & LASCO C2

= 2011-09-22:

Esta protuberancia es bastante particular porque a medida que se eleva se desenrolla, una
de las patas se rompe y se eyecta. Es un evento disco desde STEREO B y limbo desde

SDO. Se encuentra rodeada de regiones activas.

AOprp, =41 —41 =0°  A¢prr, = —120 — (—120) = 0°
tenemos un solo punto, TR: EUVI A 304 & AIA 304

Abome =36 —39=-3° A¢cmp = —130 — (—123) = —7°
FM: COR1 & LASCO C2 - COR2 & LASCO C2

En la tabla 5.1 resumimos las mediciones obtenidas para cada evento: diferencia en angu-
lo de posicion (AAP), AOrrr, Adrrn, AbcmE, Adcme, deflexion en latitud y longitud en-
tre la coordenada inicial de la fuente y la final de la CME (Abcye—rrr = bcme, — OF1L, ¥y
AbcME-FIL = OCME ; — QFI ;). Estas ultimas dos cantidades representan la maxima deflexion

de la CME, desde su origen hasta que se desarrolla por completo en los corondgrafos.
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Fecha AAP Abpir A¢rin, Abcmre Avcme Abcve-rin APcME-FIL

2010-12-06 25 13 -13 0 0 -17 20
2010-12-14 20 3.5 -7 6 2 3 0
2010-12-23 18 ) 3 ) 0 20 -1
2011-01-20 19 0 -14 0 1 -8 2
2011-01-24  31.5 25 -30 21 -19 29 -38
2011-03-04 19 - - - - - -
2011-03-27 32 2 0 -5 18 2.5 40
2011-05-13 31 28 18 6 ) 310 28
20 4 0 10 1 18 2
2011-05-18 20 4 -1 0 0 4.5 -7.5
2011-08-16 20 9 3 0 0 4 25
2011-09-22 18 0 0 -3 -7 -5 10

Tabla 5.1: Resultados de las deflexiones en coordenadas tridimensionales de los eventos tales
que AAP > 18°. El evento 2011-03-04 no posee mediciones porque no se observa en COR 1, por
lo que queda descartado.

En las figuras 5.10 y 5.11 se muestran la protuberancia en 304 A (columna central), la CME
en luz blanca observada tiempo después en asociacion a este filamento (columna izquierda) y el

esquema de la evolucion del filamento antes de la erupcion (columna derecha).

5.5. Conclusiones

Para determinar la deflexion de CMEs, definiéndola como la desviacion respecto a la direccion
radial de propagacion, realizamos una inspecciéon de eventos de un catélogo de protuberancias
eruptivas comparando los angulos de posiciéon de filamentos quiescentes al momento de la erup-
cion con el angulo de posicion central de sus respectivas CMEs (211 eventos). Aquellos eventos
cuya diferencia de posiciones angulares fuera mayor a 18° fueron seleccionados como posibles
candidatos de exhibir deflexiones importantes (32 eventos). Para aprovechar el campo extendido
de SWAP que permite realizar un seguimiento de la protuberancia, de la muestra tomamos una
submuestra que sea observable en este campo de visiéon (11 eventos).

Utilizando el método de triangulaciéon, combinando imégenes de dos telescopios, obtuvimos
las coordenadas de latitud y longitud (Stonyhurst) del apex de la protuberancia visto tanto en
304 A como en EUV y en los casos que era visible el nicleo de la CME en luz blanca. Con el
método de GCS o Forward Modeling determinamos las coordenadas del eje central de la CME.
Calculamos las coordenadas de longitud y latitud en funcion del tiempo para la protuberancia y
la CME de los 11 eventos.

En lineas generales si comparamos las coordenadas de la protuberancia con las coordenadas

de la CME, encontramos 6 eventos donde la coordenada final obtenida para la CME difiere en
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Fig. 5.10: Eventos seleccionados que se observan en el campo de vision de SWAP y en los que se
calcul6 la deflexion en latitud y longitud de la protuberancia y de la CME utilizando el método

de triangulaciéon y el modelo GCS, respectivamente.
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(a) 2011-03-27
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Fig. 5.11: Continuacién de figura 5.10.
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méas de 18° respecto a la primer coordenada de la protuberancia (ver dos ultimas columnas de
la tabla 5.1). Estos eventos son: 2010-12-06, 2010-12-23, 2011-01-24, 2011-03-27, 2011-05-13 y
2011-08-16. Esto puede deberse a que la protuberancia estd descentrada respecto del eje central
de la CME que a su vez depende de cémo se rompe la protuberancia, qué forma toma cuando
se rompe y qué parte de ésta conforma el ntcleo de la CME. También puede suceder que en los
casos en que la protuberancia se rompe, solo una de estas partes resulta visible para medir las

coordenadas.

Teniendo en cuenta solo las coordenadas de las protuberancias encontramos 5 eventos (ver
tercera y cuarta columna de la tabla 5.1) que tienen un cambio notable en sus respectivas lati-
tudes y longitudes: 2010-12-06, 2011-01-20, 2011-01-24, 2011-05-13, 2011-08-16. En una primera
inspeccion estos cambios pueden deberse a la cercania de agujeros coronales y/o streamers. A
continuacion listamos las estructuras cercanas a cada evento: 2010-12-06 (CH y/o streamer),
2011-01-20 (streamer), 2011-01-24 (CH), 2011-05-13 (CH), 2011-08-16 (CH). Esto indicaria que
la dinamica de la protuberancia estd muy influenciada por el entorno magnético, sin embargo

esta afirmacion requiere realizar un andlisis del campo magnético local.

Un so6lo evento, el del dia 2011-01-24, mostr6 variaciones significativas en ambas coordena-
das de la CME. En este evento la protuberancia podria estar siendo deflectada por el agujero
coronal que se encuentra al sur y la CME serfa canalizada hacia el streamer, de acuerdo con afir-
maciones realizadas para otros eventos analizados por los autores mencionadosa anteriormente.
Determinamos la posiciéon del agujero coronal y del streamer para poder analizar la direccion
de movimiento de la CME y compararla con la direccién del gradiente de energia magnética.
En el mapa Carrington de superficie de origen (source surface en inglés, figura 5.12) mostramos
esquematicamente las posiciones de la region fuente de la protuberancia (punto negro), la posi-
cion de la CME de la primera medicién en COR1 (punto rojo) y la posicion del pseudostreamer
(punto verde). Este tipo de mapa Carrington permiten ver la distribucion del campo magnético
potencial a una altura determinada, en este caso de 2.5Rs desde la superficie del Sol. El mapa
Carrington de superficie de origen se construye a partir de las observaciones de campo magnético
fotosférico a lo largo de una rotacion completa del Sol y considerando un modelo de extrapola-
cion de campo potencial. La linea negra indica la HCS (donde el campo magnético es nulo), las
regiones oscuras indican los lugares de lineas de campo abiertas, donde se encuentran los agujeros
coronales. Las regiones azul claro son de polaridad positiva y las grises polaridad negativa. La
flecha amarilla muestra la deflexion en latitud y longitud de la CME desde su region fuente.
La flecha rosada muestra estimativamente la direcciéon hacia el minimo de energia magnética.
Vemos que la CME tiende a desviarse hacia la posiciéon del pseudostreamer, aunque no lo hace

hacia la direccion del gradiente de minima energia. Ademés, dado que este evento es el unico
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Fig. 5.12: Mapa Carrington para la rotacién 1642 que incluye el dia 2011-01-24. Las &reas
sombreadas muestran regiones de campo magnético abierto, la linea negra muestra la HCS y las
lineas rojas y azules son curvas de nivel. Las regiones azul claro son de polaridad positiva y las
regiones grises de polaridad negativa. El punto negro indica la posicién de la regiéon fuente donde
se encuentra el filamento, el punto rojo muestra la posicién de la CME y el punto verde indica la
posicion del pseudostreamer. La flecha amarilla muestra la deflexién de la CME desde la region
fuente y la flecha rosa indica la direccién aproximada del gradiente de energia magnética.

caso en el que encontramos que la deflexion de la CME se produce cuando ella se encuentra en
el campo visual de los corondgrafos, sugiere que este tipo de deflexiones son poco frecuentes. A
partir de las ultimas dos columnas de la tabla 5.1 vemos que existen deflexiones importantes de
las CMEs con respecto a sus regiones fuente, pero no las vemos en la evolucién de las CMEs en
los coronografos (quinta y sexta columna), porque la mayor parte de la deflexion ocurre a bajas

alturas, antes de ser evidentes en el campo visual de los coronografos.

Vemos que los factores determinantes de la deflexién de las protuberancias y las CMEs son
variados, pueden darse en forma miltiple y afectar con distinto grado de intensidad al fenémeno.
Esta variedad de factores, ya sean las del entorno magnético o las caracteristicas intrinsecas de
la propia estructura de la protuberancia y la CME, sumado a las limitaciones observacionales
hacen dificil establecer y sistematizar la importancia relativa de los factores que influyen en la
dindmica de estas estructuras. Sin embargo, dado el criterio de definicién de deflexion que aqui
hemos asumido podemos decir que los casos de deflexion observables a las alturas monitoreadas

por los coronografos son pocos (1 caso favorable de unos 11 analizados).

En un trabajo futuro se analizara en profundidad la deflexién a bajas alturas, por debajo de
lo que vemos en los corondgrafos. Consideraremos mediciones de la regioén fuente en imagenes
H,, en su fase pre-eruptiva y mapas Carrington fuente de origen a menores altitudes. También se

abordara el modelado numérico del problema de la deflexién, lo que permitird comenzar a pesar
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la importancia relativa de los diferentes factores intervinientes.
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CAPITULO

Conclusiones

Desde el lanzamiento de telescopios de alta resolucion espacial y temporal (e.g. SOHO, TRA-
CE) en la década del 90 la fisica del plasma solar ha ingresado en una nueva fase. A partir de la
informacién observacional disponible, del aumento de la capacidad de computo y del desarrollo
de algoritmos numéricos que resuelven las ecuaciones del plasma en forma cada vez mas estable
se hizo posible establecer predicciones tedricas contrastables con las observaciones que brindan
nuevas cotas y restricciones a los parametros del plasma y a su dindmica, lograndose asi mayor
precision y rigor en la descripcién de los modelos. El estado del arte actual de la sismologia solar
y en especial de la sismologia coronal ha permitido desarrollar nuevos métodos de diagnostico
remoto mediante los que se han medido parametros hasta hace poco tiempo inaccesibles, como
periodos y velocidades caracteristicas, tiempos de amortiguamiento, de los que es posible infe-
rir parametros de plasma atmosféricos como densidades, temperaturas e intensidades de campo
magnético. La sismologia también realiza importantes aportes como indicador de actividad so-
lar, al calentamiento coronal y a los mecanismos de aceleracion del viento via la transferencia y
deposicion de energia y momento.

La tesis aqui presentada se enmarca en dos topicos de la fisica solar que se relacionan indirecta
o directamente con la meteorologia del espacio. Tanto la teméatica de las manchas solares, de
importancia para estudiar y establecer la variabilidad de la actividad estelar, como la tematica
de las eyecciones coronales de masa, que pueden afectar la actividad espacial humana, entre
otros, son de gran importancia para el diagnéstico y predicciéon de la meteorologia espacial.

En este trabajo se propuso hacer aportes al estudio de dos fenémenos de la atmosfera so-

lar. Por un lado se propuso analizar perturbaciones periédicas detectadas en regiones activas

169
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estudiando una en particular, considerando que ella resulta un estudio de caso representativo
de casos generales. Por otro lado, se abordé el analisis de deflexiones de eyecciones coronales de

masa considerando aquellas que se produjeron durante un ano completo.

Para investigacién de la propagacién de una senial peridédica observada en una regiéon activa
se realiz6 un estudio observacional multifrecuencia con imagenes del instrumento Atmospheric
Imaging Assembly (AIA) a bordo del Solar Dynamics Observatory (SDO). Las lineas de campo
de la regién activa se visualizan ancladas a una region de la umbra de la mancha solar y la senal
parece propagarse a lo largo de éstas. El estudio multifrecuencia consté de un analisis cinematico
y de las periodicidades en los canales coronales (171 A, 193 Ay 211 A) a través de una rendija
virtual paralela a una linea de campo magnético en el plano del cielo. Se contruyeron mapas
distancia-tiempo (d —t) que permitieron describir la propagacion de perturbaciones a lo largo de
la linea de campo en funcién del tiempo. De ellos fue posible obtener la velocidad de propagacion
de la perturbaciéon y los periodos dominantes. Realizamos este mismo anélisis de periodos para
los canales de AIA asociados a la baja atmoésfera (1700 A, 1600 A y 304 A). Obtuvimos también
los mapas de periodicidades dominantes en toda la regiéon de la umbra y la penumbra de la

mancha solar asociada a la regién activa.

Encontramos que los perfodos en la corona se corresponden con los encontrados en la baja
atmosfera y tienen un rango entre 2.4 y 3 minutos en la umbra y son de aproximéddamente 5
minutos en la penumbra. En la fotésfera los periodos de ~3 minutos estan acotados a una pequena
region de la umbra, correspondiendo con la descripcion de umbral dots (UDs). En la corona
las amplitudes de estos periodos son mayores para 171A. Esto sugiere que las perturbaciones
observadas en la corona podrian originarse en la umbra de la mancha solar resultando més
intensas en 171A dado que la capa de la atmosfera asociada a este filtro estd mas cerca de
la perturbacion. Resultados similares de perturbaciones observadas en la corona interpretadas
como ondas magnetoacusticas lentas generadas desde la umbra fotosférica por modos-p han sido

reportados por autores como ( ); ( ); ( ).

En cuanto a la velocidad de propagacion de la senial los mapas d — ¢ muestran regularidades.
Las velocidades medias para cada filtro son ~69 km /s para 171A, 36 km/s para 193 A y 41 km/s
para 211 A. Todas las velocidades son menores a la velocidad del sonido, lo que podria indicar que
la velocidad observada es la proyeccion de esta velocidad a lo largo de las lineas de campo o podria
ser un indicio de que el fenémeno no se debe exclusivamente a ondas magnatoacisticas puras
sino que nos encontramos ante presencia de flujo de materia. El filtro de 171 A exhibe un perfil
notablemente acelerado y muestra también una mayor distancia recorrida por la perturbacion a
lo largo de la rendija. Esto sugiere que la perturbacion se manifiesta de manera mas intensa en

este filtro, estando de acuerdo con los resultados obtenidos en el estudio de periodicidades.
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Por otro lado las velocidades calculadas son mayores en 171 A, luego sigue 211 A y finalmente
193 A, donde el fenémeno se percibe con menor intensidad tanto en amplitud de velocidad como
de periodos. De ello puede interpretarse que el material observado en 193 A esta mas lejos del

lugar donde se origina la perturbacion.

Varios autores afirman que estas perturbaciones observadas en la corona son la manifestacion
de ondas magnetoacusticas lentas que se originan en la fotosfera debido a los modos heliosismolé-
gicos y se propagan hasta la corona a lo largo de las lineas de campo magnético. Con el objetivo
de explicar estas observaciones en términos de un forzado desde la fotosfera realizamos una simu-
lacién MHD ideal en dos dimensiones emulando el campo magnético de una mancha solar desde
la fotésfera hasta la corona en un plano perpendicular al plano del cielo. Consideramos ademaés
una atmosfera estratificada gravitacionalmente con temperatura variable, teniendo en cuenta la
inversiéon térmica de las capas superiores. Para realizar una simulacién con estas condiciones
se desarrolld e implementd un método numérico que resuelve las ecuaciones de la MHD ideal
para apartamientos del equilibrio de las variables conservadas. Para simular las perturbaciones
periodicas observadas en la corona aplicamos un forzado en la base fotosférica con periodo de 3
minutos y localizado en una region de 1 Mm. Construimos los mapas d —t considerando que cada
punto de la rendija es un punto sobre la linea de campo, que recorre distintas alturas. Tomamos
distintas lineas de campo con distinta inclinacién respecto a la vertical. Fuimos capaces de re-
producir el mapa para 171 A con el perfil acelerado y calculamos los valores de velocidad y de
periodos de la misma forma que en las observaciones. Corroboramos que las velocidades a lo largo
de las lineas de campo se corresponden con los modos magnetoactsticos lentos, para todas las
lineas de campo. Sin embargo, las velocidades proyectadas sobre el plano del cielo varian de una
linea a otra, confirmando el efecto de proyecciéon que supusimos en las observaciones. También
obtuvimos valores de velocidad similares a los de la umbra de la mancha. Con respecto a los
periodos, encontramos que al forzar en la base fotosférica con un periodo de 3 minutos aparece
un desplazamiento a 3.2 minutos en la umbra coronal. Este corrimiento estéd de acuerdo con el
corrimiento de periodo de las observaciones, aunque no se distingue un aumento de amplitud en
los periodos de 5 minutos para la penumbra. Suponemos que esto puede deberse al modelo de
forzado que estamos utilizando o que el tiempo de la simulacién no es el suficiente para que los

modos se acoplen.

Otros autores argumentan que los periodos observados son la respuesta del medio ante per-
tubaciones a las frecuencias naturales. En este sentido para tratar de explicar las observaciones
en términos de las frecuencias naturales, alternativamente al modelo del forzado, presentamos un
enfoque analitico. Considerando una atmoésfera estratificada con temperatura y peso molecular

variable y aproximacién de tubo fino obtuvimos una expresion para la frecuencia de corte de las
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ondas magnetoacusticas de gravedad. Encontramos que bajo esta aproximacién y eligiendo una
inclinaciéon de campo determinada podemos reproducir también los periodos observados en la

atmosfera solar de una mancha.

Vemos que, en el marco de las aproximaciones realizadas, tanto desde la perspectiva del mo-
delo de forzado desde las bases como desde el de las frecuencias naturales obtenemos resultados
compatibles con las observaciones. Debido a la coincidencia entre los periodos naturales, o res-
puesta del medio a la frecuencia de corte de la atmosfera solar, y los modos heliosismologicos es
por tanto dificil discernir cuél es el modelo que describe el fenémeno. Sin embargo cabe plantear
una hipoétesis acerca de la coincidencia de periodos hallados. Ella es que dicha coincidencia se
habria originado como resultado evolutivo del cambio dindmico y termodinamico de la atmosfe-
ra. Esto habria resultado en el ajuste de los modos propios atmosféricos a los heliosismologicos

correspondiendo a una configuraciéon de menor energia del sistema interior-atmosfera del Sol.

Por otro lado en este trabajo realizamos un estudio sistematico de deflexiones de eyecciones
coronales de masa (CMEs). Hicimos un relevamiento de eventos ocurridos entre octubre de
2010 y septiembre de 2011 para encontrar deflexiones de CMEs. En una primera busqueda
seleccionamos los eventos cuya diferencia entre el dngulo de posicion del filamento y el angulo
central de posicion de la CME fuera mayor a 18°. De estos eventos estudiamos aquellos que
eran observables en SWAP para aprovechar su campo extendido de vision y asi poder seguir
la evolucion del filamento en EUV. Para todos estos eventos obtuvimos las coordenadas de
latitud y longitud del dpex del filamento y del eje central de la CME aplicando los métodos de
Triangulacion y Forward Modeling. Calculamos la deflexion real entre la coordenada inicial y la
final. Obtuvimos un solo caso en el que la CME se deflecta en el campo visual de los coronégrafos
empleados, es decir que la diferencia de las coordenadas del eje central para un tiempo final e
inicial superan los 18°. La dindmica de la prominencia y la CME parece estar afectada por la
cercania de un agujero coronal, haciendo que la prominencia se mueva alejandose de él, y por
la presencia de un pseudostreamer, que trata de canalizar la CME a través de él modificando su
trayectoria. Este resultado estan de acuerdo con otros trabajos de la literatura (

; ; , por ejemplo).

Vemos que los factores determinantes de la deflexién de las prominencias y las CMEs son
variados, pueden darse en forma miltiple y afectar con distinto grado de intensidad al fenémeno.
Esta variedad de factores, ya sean los del entorno magnético o las caracteristicas intrinsecas de la
propia estructura de la prominencia y la CME, sumado a las limitaciones observacionales hacen
dificil establecer y sistematizar la importancia relativa de los factores que influyen en la dinamica
de estas estructuras. Dado que el caso positivo de deflexion a grandes alturas en el campo visual

de los corondgrafos utilizados, es uno entre 11 analizados, concluimos preliminarmente que la
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estadistica de casos positivos es poco frecuente.

6.1. Trabajo futuro

Tratando de responder a la pregunta de si los periodos observados son producto del forzado
de las bases o de las frecuencias naturales es necesario poder emular la propagacion periodica en
otros filtros, ya que solo pudimos reproducir el comportamiento de 171 A. Esto es necesario para
poder comparar las velocidades proyectadas con las observadas y para verificar si efectivamente
hay una amortiguaciéon del forzado con la altura. También analizar otro tipo de forzado que
utilice la inyecciéon de material, para verificar si las observaciones pueden ser explicadas con un
flujo recurrente.

En caso de las deflexiones de CMEs analizar en detalle la deflexién a bajas altitudes. Para
expandir el niimero de eventos consideraremos aquellos casos que son observables en el campo de
visiéon de SWAP. También analizar las CMEs provenientes de regiones activas, ya que las fuentes
analizadas en este trabajo son en su mayoria filamentos quiescentes. De esta manera tendremos

una muestra de eventos rapidos (fulguraciones) y eventos lentos (prominencias quiescentes).



174 CAPITULO 6. CONCLUSIONES

BIBLIOGRAFIiA

Cremades, H., Bothmer, V., & Tripathi, D. 2006, Advances in Space Research, 38, 461
Jess, D. B., De Moortel, I., Mathioudakis, M., et al. 2012, AprJ, 757, 160
Krishna Prasad, S., Jess, D. B., & Khomenko, E. 2015, ApJL, 812, .15

Lopez, F. M., Cremades, H., & Balmaceda, L. 2012, in AU Symposium, Vol. 286, Compara-
tive Magnetic Minima: Characterizing Quiet Times in the Sun and Stars, ed. C. H. Mandrini

& D. F. Webb, 225-228

Panasenco, O., Martin, S., Joshi, A. D., & Srivastava, N. 2011, Journal of Atmospheric and
Solar-Terrestrial Physics, 73, 1129

Sheeley, Jr., N. R., Warren, H. P.; Lee, J., et al. 2014, AprJ, 797, 131



Parte IV

Apéndice

175






APENDICE A

Método de resolucion de ecuaciones MHD para variables separadas

En este apéndice se detalla el método de separacién de variables desa-

rrollado e implementado en el cédigo GUACHO.

El método implementado consiste en la separacién de variables considerando cada una de
ellas como la suma de un término que cumple con la condicién de equilibrio del problema y una
perturbacién no necesariamente pequena. La evolucion de las ecuaciones se realiza considerando
como variables los términos perturbados que luego se adicionan al estado de equilibrio. El método
es una extension del desarrollado en ( ) para el conjunto total de variables del

sistema. El objetivo de esta implementaciéon es obtener soluciones en equilibrio numérico.

A.1. Ecuaciones ideales MHD

Las ecuaciones MHD ideales en forma conservativa y adimensional se escriben:

5tV ot = (A.1)
d[pt] B)? L
g’t”] +V - [p0T + (p+ '2‘)1 —~BB] =0 (A.2)
OE B|? L
at+v-[(E+p+|2)aB(a.B)]:o (A.3)
%f+v-(ﬁ*—éﬁ):6 (A.4)
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|BJ?

donde E = %pv2 + cyp + 5-. La gravedad, es considerada como un término fuente de las

ecuaciones ideales

dp
T v/ = A5
P - [oi (A5)
07 B =
P g o+ o+ E0y1 - BB) = pg (A.6)
ot 2
OF B . o = -
E+V [(E+p+|2)v—B(v B)|=p0-g (A.7)
B LS
a——i—V (VB —Bv) =0 (A.8)
ot
En forma compacta:
ou . oU OF oG 0H
V-F=— —+—=5 A9
a " o "o Ty T (4.9)
P pU
- |BJ? 3]
- - +((+=5-)I - BB
=" Fo| 7 (p]§2 2 L (A.10)
E (E+p+ 8- Ba- B)
B 7B — By
0
S=1" (A.11)
pU- g
0
donde U = (u1, ..., ug) corresponde a las variables conservadas, F = (F', H, G) son los flujos en

la direccién x,y y z, respectivamente, y el vector .S son las fuentes.

Flujos

—

P = (P,..., P3) es el vector que contienen las variables primitivas.

P P u1
PUg Ux u2/u1
PUy Uy uz/ur

O L N e I wln

E P (us — 3 Po(PS + P§ + PP) — 5(ug + uz +ud))/cy
B, B, Uug
B, B, uy
B, B, us
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PV PP
po2 +p+ 15 - B2 PP} + Py + J(P2 + P2+ P?) - P}
pULvy — By By P PPy — Py,
o pugv, — BB, _ Py PPy — Ps Py
(E+p+ By, — B,(7- B) (E+ Ps + L(P2 + P2 + P2))Py — Ps(PyPs + P3Py + Py Py)
0 0
vy By — vy By P, P; — PsPs
v B, —v,B, PPy — PsPy
Py pu.
pUyvz — By By pvvy — B, B,
,01)12, +p+ ‘ET‘Z — B; pv.vy — BBy
G- vai’z_Bsz H— PU§+ZJ+‘§T|2 - B?
(E+p+ ), - B, (7 B) (E+p+ B0, - B.(7- B)
vy By — v, By vV, By — v B,
0 v, By — v, B,
vyB, —v. B, 0

donde E = 1P\(P§ + P} + P}) + ¢, Ps + 3(P? + P? + P2)

A.2. Splitting o separacion de variables en densidad y presiéon

Separamos las variables p = pg + p1 ¥ p = po + p1. Asumimos que =0y que 8” S = 0.

Considerando la gravedad:

5 +V - llp1tpo)d] =0 (A.12)
8[(;)1(—;?0)17] + V- [(p1+po)v0 + (p1 + ’2‘2)1 — BB] = pig+pod — Vo (A.13)
By v+ + B e+ 1ypo)7 - B ) = (koo 7 (A1
?erv-(U“—éﬁ):ﬁ (A.15)

donde E;y = 3(p1+po)v? + copr + @TP y E = E1 + cypo
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Flujos

El arreglo UH = (u11, ..., u1g) contiene a las variables perturbadas (apartamientos del estado
de equilibrio), salvo uy; con ¢ = 2,3,4 que es combinada. El vector P = (P11, ..., P1g) contiene
las primitivas de U, y agregamos un arreglo By = (Poi, ..., Pog) que incluye las primitivas de las

variables no perturbadas, es decir pg y po-

U1
P1 Po P1
w12/ (Po1 + Pi1)
(PO‘FPI)’U;I: 0 (%%
(Po-tp1) 0 w13/ (Po1 + Pi1)
PoTpP1L)V v
(pot-p1) Y 0 Y u14/(Po1 + Pi1)
= PoTpP1)V 5 = v
U= | R= = | 7| = | (wis — L(Poy + Pu) (P + P+ PY)
£y Do p1 L2 s+ aly)
—Lu u u c
B, 0 B, 5 (Ui + Uiy +uig))/Cy
Uie
B, 0 B,
Uiy
u1g

El flujo en la direcciéon x, Fy queda determinado de la siguiente manera:

(Potp1)vs
22
(Pot+p1)v2 +p1 + 5= — B2
(PO"I'Pl)Uny - BmBy

7 (po+p1)vev, — By B,
1= s ~
(Er +p1+(ev + 1)po —I—%)vz — B,(v- B)
0

v By — vy B,

Ve B, —v. B,

(Po1 + P11) P2
(Po1 + Pin) Pty + Pis + 5 (PF + Ph + Pf) — Pfy
(Por + P11)P1a P13 — PigPrir
(Po1 + P11)PiaP1y — PigPig
(B1 + Pis + (cy + 1) Pos + 2(PE + P2 + P%))Pia — Ps(P2Ps + P3Pr + Py D)
0

P1aPi7 — Pi3Pig
P1aPig — PraPis

donde Ey = 5(Py1 + Pi1)(PE + Ph + PY) + o Pis + 5(PE + PL + PX)
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A.3. Splitting en campo

Separamos el campo B = By + B, y consideramos que % =0y que V- By = 0. Para

aplicar el método el campo magnético tiene que cumplir con la condicién de ser force-free, es

decir By x (V x Eg) = 0. En este caso por las caracteristicas del estado de equilibrio del problema

Vxégzﬁ

dp

LA v.[pFl=0 A.16
Y[ (A.16)
8t + V . [p'UU + (p—i— 9 +B0 . Bl)I — BlBl—BlBO — B()Bl] = pg+(V X B()) X BO
(A.17)
OE, Bl 5 =5.. = =.. = .o .
W + V- [(El +p+ T-l—Bl . BQ)’U — (Bl—I—B())('U . Bl)] = pu- g—('v X (Bl —+ BO)) . (V X B())
(A.18)
8§1 oy = — — — _ —
W +V- (’U(Bl + Bo) — (Bl + Bo)U) =0 (Alg)
donde E; :%prQ—i—cUp—F% yE=E1+@+1§0‘§1
Flujos
Los flujos resultantes son:
p 0 P U1l
PV 0 Vg u12/ P11
pUy 0 vy w13/ P
. v, | = 0 . v, uia/Pr1
U = 0= 1= - 1 2 2 2 1,2 2 2
Ey 0 P (w15 — 5 Pu (P + Pis + Piy) — 5(uig + uiz + uig))/co
B1z Box Blg; U1le
By By, By ul7

B, By B, u18
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PUg
n. |12 — —
pv2+p+ 25 L By . By —B2,—2Bo, B
PUzVy — leBly_BlyBOm - BOyBlcc

7 PV, — B1yB1,—B1:Box — Bo.B1,
1= 512 — - IR
(Br+p+ BE4 By - Bi)v, — (Biu+Bog)(7- By)
0

vz (B1y+Boy) — (B1z+Boz)vy
vz (B12+Boz) — (Biz+Boy)v:
P11 Py
P11 P + Pis + 5(Pk + Ph + P&) + Por Py + PoaPra + PosPis — Pl — 2P Pry
P11 PioP1g — PigPir — PirPos — PorPie
P11 PraoPry — PrgPis — PisPos — PosPie
= (E1+ Pis + (P + P% + P%) + Po1 Pi1 + PoaPia + PosPi3) Pro—
(Po1 + P11)(Pi2Pis + Pi3Pi7 + PiaPig)
0
Pio(P17 + Por) — (Pis + Pos) Pri3
Pra(Pis + Pog) — (P16 + Pos) Pra

donde Ey = P11 (Pf + Py + PY) + ¢oPis + 5 (P + PE + Py)

A.4. Splitting en densidad, presiéon y campo

Consideremos la separaciéon en todas las variables, p = pg + p1, p = po + p1, B = Eo + By y

U =11 (ngO).Asumimosque%zo, %:Oyaa—%):_’
Ip1 v . A9
o TV [(Po+p1)d] =0 (A.20)
a + v S é 2 — —> =g — — —> —
PotP) G oot pn)i -+ (o + P4 By - Bo)I — BBy~ BBy — BoBi)
= p1G+pod — Vo + (V x By) x Bo (A.21)
OF Bo+ B2 . 2 ... = =
O 9 B+ p+Bo + o + PPy Byt By (- (Bot )
=pU-G+poV -G (A.22)
851 —-y = — — — _ —
W -+ V- (U(Bo+Bl) — (B0+B1)1)) =0 (A.23)
|B

2 — — 5|2
donde Ej = %(p0+p1)v2 + cyp1 + 21‘ +Bg - B1, Ey = cypo + @ v F = E1 + Ey. Notar que

— — — — 2
en la ecuacion de momento el término (V x By) x By = (By - V)By — V(%) es la tension y la
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presién magnética, respectivamente.

Flujos
P1 Po P1
(Po+p1)va 0 Vg
(potp1)vy 0 Uy
— 2 — 0 = 1 z
0, = (Po+p1)v B = -
E, Po Y41
Blw BOZE Blm
Bly BOy Bly
Blz BOz Blz
(Po+p1)ve
512
(po+p1)v2 + p1 + IB%‘
(PO‘i‘Pl)%Uy - leBly_BlyBO:c - BOyBlic
F,* (P0+P1)Uaﬂ)z — B1,B1,—B1,Box — Bo.Bix
1 p—

Um(§1y+§0y) — Uy(§1x+§0w)
vz(Br.4+Boz) — v.(Bia+Box)
(Po1 + P11) P2
(Pot + P11) Pty + Pis + 5(Pfs + Pfy + Pf5) + PoPu + PoaPra + Pos Pis — Pf — 2P Pry
(Po1 + P11)PiaPi3 — PigPir — PirPos — PorPie
(Po1 + P11)PiaP1y — PigPis — PisPos — Pos Pie
(E1+ Pis + Eo + Pos + 5((Pos + Pi6)? + (Por + Pi7)? + (Pos + Pis)?)—
(Por + P11)(P12(Pos + Pig) + Pi3(Por + Pi7) + Pra(Pog + Pig))
0
Pio( P17 + Por) — (Pis + Pos) Pri3
Pia(Pis + Fos) — (Pi6 + Pos) P14

+By - By —B?,—2B;B1,

(Ey + p1 +Eo + po +25PL )y, — (B, + Bog) (¥ - (Bi+Bo))

0

Uil

u12/ (P11 + Por)

u13/ (P11 + Po1)

u14/ (P11 + Por)

(u1s — 5(Por + Pu1)(Phy + Pl + Py)—
5 (ulg + ui; + uig) — (Posuie + Porurr + Posuis))/co

U1e
uir

uig

donde Ey = 5(Po1+Pi1)(Ph+ P+ Py) + co Pis+ 5 (Pis+ P + PL) + Pos Pig + Por Pz + Pos Pis
y Eo = coPos + 5(Pys + Por + Pig)
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A.5. Riemann Solvers
HLLE

El Riemann Solver que presentamos fue propuesto por ( ) v es uno de los més

simples. Consideremos la ecuacion (A.9) en una sola dimensién y sin fuentes, es decir

oUu OF

ot

w0

(A.24)

De esta ecuaciéon unidimensional y teniendo en cuenta que el campo magnético tiene divergencia
nula, se deduce que en la direccién z, B, es una constante dada (0;B, = 0y 0,B, = 0). En

este solver se asume un solo estado intermedio entre la onda més rapida y la onda maés lenta. La

solucién aproximada propuesta por ( ) es:
Up s S.,>0
Unrre = U* si S, <0< Sp (A.25)
U r SiSpr<O

donde U, y Ug se corresponden con el estado izquierdo y derecho, respectivamente. Para eva-
luarlos se toma Uy, = (j(i,j, k)y Ur = ﬁ(z +1,7,k). St es la velocidad minima de la senal y Sg

es la méxima.

Sr = maX(Am(U'L), Am(ﬁR)) = max(vyr, + Cfr,VzR + CfR) (A.26)
SL = min()\l((j'L), )\1( _,R)) = min(me — CfL,UzR — CfR) (A27)

A1y Am son los autovalores mas chicos y mas grandes, respectivamente, de (A.24), cyr, y ¢fg son

las velocidades magnetoacisticas rapidas para el estado izquierdo y derecho, definida como

o+ 1Bal + 1/ (1pa + [Bal?)? — 4ypa B2

A2
o (A.28)

Cfa =

donde « corresponde a L o Ry B,; = B,r = B,. La variable U* denota el estado subsénico
intermedio y estd definido como:

2o SrUg — S UL, — Fr + F

U* S, — S, (A.29)
donde Fy, = F(U) y Fr = F(Ug). El flujo correspondiente a la interfase es:
ﬁL si Sy, >0
Frrip =4 F* s 5. <0< Sk (A.30)
ﬁL si Sp <0
P SrFr, — S, Fr + Sp.Sr(Ur — Ur) (A.31)

Sr—SL



A.5. RIEMANN SOLVERS 185

HLLE Split

Consideremos la separaciéon en todas las variables p, p y B. Recordemos que para este caso

(Po+p1)vz
(po-i;l)vx (po+p1)v2 +p1 + léTl‘Q +By - B, —B},—2BozB1x
(Po+p1)0 (Po+p1)vavy — B1yB1y—B1yBoz — BoyBix
(Po+p1)vev: — B1oB1.—B1:Box — Bo:Bix
U = (pO‘;pl)Uz Fy = | (B +p1 +Eo + po +w)% ~ (Bis+Bog)(7 - (Bi1+Bo))
1

By L _ ! . _

Bly 'Uz(Bily‘FBiOy) - Uy(?lz+€0m)

By, Ve (B1z+Boz) — v.(B1z+Boa)

(A.32)

Asi como consideramos que B, es constante en el tiempo y en la region de Riemann, también
vamos a considerar que pg, po ¥ Eo son constantes en todo el espacio x — ¢, y —ty z —t¢
local, incluyendo no soélo los estados derecho e izquierdo sino también el intermedio, es decir que
Poa = P = Pos Poa = P§ = po ¥ Boa = B = Bo.

Las velocidades Sg y Sr se calculan mediante la ecuacion (A.28) utilizando las variables
completas, es decir, p = po+ p1, P =po+p1y B = By + By. En las ecuaciones (A.29) y (A.31)

se reemplaza U, y F, por Uta y Fla para poder obtener los estados intermedios.

HLLD

En este solver, desarrollado por ( ), se considera que, ademas de By, la
velocidad normal (v, en este caso) es constante en la region de Riemann y es igual a la velocidad
de la onda de entropia. La variable pr = p+ |§T|2 también se considera constante en esta region.
La region de Riemann se divide en cuatro estados intermedios: [727[7 **,[7 Ry U';L* Estos estados
se encuentran separados por 5 ondas, una de entropia (Sjys), dos de Alfvén (S} y Sh) v dos
magnetoactsticas rapidas (S7* y S%).

Para calcular Sj se evalaa la ecuacion (A.29) en la componente normal de la velocidad, v.

Se obtiene:
Sy — (Sr — vzR)pRV2zR — (SL — VeL)pLV2L — PTR + PTL (A.33)
(Sr —vzr)pR — (SL — VzL)pL
Para obtener los estados intermedios tenemos en cuenta las siguientes hipotesis:
Vo = Une = Sy (A.34)

PTa = PTa = PT (A.35)
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y utilizamos las siguientes condiciones de salto a través de las distintas velocidades

S = So(U —Uy,) = F* — F, (A.36)
St SH(U —UY) = F* — (A.37)
Sar — Sy (U — Ur*) = Fy* — Fp* (A.38)

Evaluando la segunda componente en la condiciéon de salto a través de S, se obtiene la expresion

para pp
« _ PRPL(SR — v2Rr)(SL — vor)(Var — V2r) — PTRPL(SL — VL) + PTLPR(SR — VzR)
pr = (A.39)
Pr(Sk — vzr) — pL(SL — Vor)
Evaluando las demas componentes se obtiene el estado (7; completo
Sa — v

o au A.40
Pa=Pag g (A.40)

SM — Vza
¥ = Uy — By Bya A4l
e = Uy Y pa(Sa — Vza)(Sa — Snr) — Bg ( )

* Pa(Sa — Uxa)Q - Bg

B = Bya A .42
v Y Pa(Sa — vza)(Sa — Sm) — B2 ( )

SM — Vza
= Usq — ByB.o A.43
o =Y Pa(Sa = vza)(Sa — Sm) — B2 ( )

* pa(Sa - Uxa)2 - B:%
B! = B,, A44
= pa(Sa - Ua:oc)(soz - SM) - Bg% ( )
a acozEa_ aVrza * BJ:_‘a’B’a__Z'B’;

E; _ (S (% ) Prav +pTSM + (U ) v ) (A.45)

Sa — S

De las condiciones de salto planteadas para S}, evaluando las componentes 1 y 2 obtenemos que

o =l (A.46)
DY = P (A47)

Utilizando las condiciones de salto a través de Sp; obtenemos de las componentes 3, 4, 7y 8

ok = By = B, (idem para B,) (A.48)
vyp = vy, = v,  (idem para v;) (A.49)
Definimos
By
ST =Swm — | *’ (A.50)
PL
Bs
Sk =Sm+ |Bal (A.51)

VPR

y planteamos la ley integral de conservacion en la regiéon de Riemann

(Sr=S5) U s+ (S5 —Sa) Uk +(Sar— S5V U +(St—Sp)UF —SrUr+S UL+ Fr—Fp, =0 (A.52)
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Teniendo en cuenta las expresiones de las ecuaciones (A.47) y (A.49) y las velocidades definidas
en (A.51), evaluamos la ley (A.52) (componentes 3, 4, 7y 8) en conjunto con las condiciones de

salto a través de S,

SFF PV T/ PRV R + (B;R — B;L)sign(Bx) (A53)
’ VARG
g = VPV T VPRV:R + (Bl — Bip)sign(By) (A54)
’ VPL /PR
e _ VPLByr + VPRByL + VPLPRWyR = V1) sign(Ba) A5)
) .

VoL VPR
g _ VPLBIR+ VPRBL + /PLPR(vis = Vip)sign(Bs) As0)
) VoL + /PR

1 siB; >0

sign(B;) = (A.57)
-1 s1B, <0

Para obtener la energia utilizamos la condicién de salto a través de S,
By =eo F Vel - By =0 - B™)sign(By) (A.58)

De esta manera podemos determinar el estado completo y sus correspondientes flujos

4

ﬁL siSy, > 0 ﬁL siSy, > 0
Ur  siS, <0< S; F¥ siS, <0< 8%
. U siS3 <0< Sy F#* siSt <0< Sy
Unrep = § _ Furip =4 (A.59)
Ugr siSy <0< 8% Frr o siSy <0< 8%
Us  siSH <0< Sk F% iS5 <0< Sp
ﬁR siSp < 0 FR siSp < 0

HLLD Split

Tenemos en cuenta el estado y sus correspondientes flujos de la ecuacion (A.32). Al igual que
en los métodos HLLE y HLLD vamos a considerar que B, es constante en la regién de Riemann,
es decir B, = B}, = B}’ = B; y analogo al método HLLE split consideramos que las variables
primitas de fondo, ]30, son también constantes en toda la regién de Riemann. Esto implica que

Biz, = Biyo = Biza = Bz, By, = By, + Boy, By, = Bi‘ya + Boy, By = B’f;a + Boy. Definimos

lza lxa
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también
PT = PTy + Py (A.60)
PTy, = Po + B20‘2 (A.61)
pr =p1+ 5P + By - By (A.62)

Y recordamos también las definiciones de la energia

Bal2
Ey = cvpo + |20| (A.64)
By = cop1 + |51 + By - B1 + (/)02,01)|U| (A.65)

Vamos a asumir como antes que

Uy, = Vg =S (A.66)
pT, =PT1,, = P17, + Py = P13, + Py = PTy, =P, (A.67)

Con estas suposiciones y siguiendo el mismo procedimiento que realizamos anteriormente para

deducir los estados y sus correspondientes flujos para el método HLLD, obtenemos ﬁfa y Ur

* P1 (Sa - Uxoz) + PO(SM - Uxa)
= —= A.

P1q S, — Sy ( 68)
vt = Sy = (Sr —v2r)(po + P1R)Var — (S — Vzr)(Po + P1L)Var — PTR + P11 L (A.69)

e (Sr —v2r)pRr — (SL — ver)pL

SM — VUza

v = Uya — BeBuya A.70

ve Y Y (PO + ploa)(Sa - U:ca)(sa - SM) - B;% ( )
Vo = Vza = BeBza S Ura (A.71)

(Po + p1a)(Sa — Vza)(Sa — Sur) — Bg
(Sa - U:va)Ela — PTiaVza + p;ISM + Bm('Ua - By — 172 : BZ) + (SM - 'Uxa)<E0 +pT0)

Ef =
lo Sa — Sum
(A.72)
B, =By (A.73)
* (pO + pla)(Sa - Uxa)Q - B:%
B* B, _ B A4
tve " (po + p1a)(Sa — Vza)(Sa — Su) — B2 " ( )
B 2 _ p2
B —p, (P tp)(Sa—va)~BF o (A.75)

(pO + pla)(sa - Uasoc)(sa - SM) - Ba%
ph = (po + p1r)(po + p12) (SR — V2R)(SL — Vor) (VxR — VzL) (A.76)
! (po + p1r)(SR — vzr) — (po + p12)(SL — V21)

—P1rg(Po + p12) (ST — vzr) + P, (Po + p1R) (SR — V2R)
(po + p1r)(SR — vzr) — (po + P12)(SL — V21)
St = Sy — | Ba| | By

Vro+ i VPo T+ Pl

Sk =Sm+ (A.T7)
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Pla = Pla (A.78)

v, = Sy (A.79)

o Veo+pivyp + V/po + pigvyr + (Bl g — Biyp)sign(Bs) (A.80)
! Vo T i+ /Po+ PR

e _ VPO PV /o0t pigtie + (Biig — Bl )sign(Ba) (a.51)
’ VP + Pip /o + Pig

etn = €la T Vo + pia (T - By — 7 - B™)sign(B,) (A.82)

_ P+ 1L Biyr + Vo + PipBiyr + VPo + Py Po £ p1R(VyR — vy)sign(Ba)
- VP + P+ \/Po+ pig

gy = VPt PiLBir + V/Po+ PiRBL.L + Vo + pipy/po + pig(vig — viy)sign(Bs) (A.84)
VP + PV Po+ Pig

(A.83)

k%
Bi,

P, =PIy (A.85)
El desarrollo de las ecuaciones y de los Riemann Solvers se pueden consultar en ( )

para el caso hidrodinamico.
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