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Desarrollo de algoritmos de procesamiento de datos para
analisis y deteccion automatica de fenomenos oscilatorios en

imagenes de la cromosfera y corona solar. Aplicacién a los

telescopios HASTA y MICA.

RESUMEN

En esta tesis se describen las técnicas de procesamiento de datos desarrolladas para
el estudio de ondas Moreton cromosféricas las cuales son detectables en imédgenes ob-
tenidas con el telescopio solar Hae HASTA, el disenio de un telescopio prototipo para
la observacion de fenémenos fotosféricos y cromosféricos relacionados con esas ondas y
los procedimientos de remocion de ruidos aplicables a las observaciones realizadas con
el corondgrafo MICA. En particular se detallan los distintos métodos utilizados para
el analisis de los eventos de onda Moreton observados con HASTA el 6 de diciembre
de 2006 y el 29 de marzo de 2014, los cuales estan orientados a la verificaciéon experi-
mental de los diferentes modelos tedricos existentes sobre la naturaleza, el origen y la
relacion causal de estos fenémenos con otros, tales como las fulguraciones, la activacién
de filamentos, las ondas coronales y las eyecciones coronales de masa. Adicionalmente
se describen los resultados obtenidos mediante la puesta en operacién del telescopio
complementario C-HASTA, el cual estara destinado a la observacién de fulguraciones
en luz blanca y eventos dindmicos cromosféricos. Finalmente se presenta una resena de
la técnica multirresolucion, la cual se aplica a mejorar la visibilidad de las estructuras

coronales observables con MICA.
Palabras clave

Instrumentacion Astronémica: telescopios solares Ha, corondgrafos. Sol: cromosfera, corona,
ondas, ondas de choque, fulguraciones, CME. Procesamiento de imagenes: andlisis de datos,

reducciéon de ruidos, técnicas multirresolucién. MHD: métodos numéricos.
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Development of data processing algorithms for analysis and
automatic detection of oscillatory phenomena in images of the

chromosphere and solar corona. Application to telescopes

HASTA and MICA.

ABSTRACT

This thesis describes the data processing techniques developed for studying chromo-
spheric Moreton waves which are detectable in images obtained with the solar telescope
Ha HASTA, the design of a prototype telescope for the observation of photospheric and
chromospheric phenomena related to those waves, and the noise removal procedures
applicable to observations performed with the MICA coronagraph. Are particularly
detailed the different methods utilized for the analysis of the Moreton wave events ob-
served on 6 December 2006 and 29 March 2014, which are oriented to the experimental
verification of the different existing theoretical models over the nature, the origin and
the causal connection of these phenomena with others, such as solar flares, filaments
activation, coronal waves and coronal mass ejections. Furthermore, are described the
results obtained by putting into operation the complementary telescope C-HASTA,
which is intended for the observation of white light flares and chromospheric dynamic
events. Finally, is given an overview of the multi-resolution technique, which is applied

to improve the visibility of coronal structures observable with MICA.
Key words

Astronomical instrumentation: Hea solar telescopes, coronagraphs. Sun: chromosphere, corona,
waves, shock waves, flares, CME. Image processing: data analysis, noise reduction; multi-

resolution techniques. MHD: numerical methods
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Sviluppo di algoritmi di elaborazione dei dati per I’analisi e il
rilevamento automatico dei fenomeni oscillatori in immagini

della cromosfera e corona solare. Applicazione ai telescopi

HASTA e MICA.

ASTRATTO

In questa tesi sono descritte le tecniche di trattamento dei dati sviluppate per lo studio
delle onde di Moreton cromosferiche rilevabile in immagini ottenute con il telescopi so-
lare Hoe HASTA, la progettazione di un prototipo di telescopio per osservare la fotosfera
e fenomeni relativi a quelle onde sulla cromosfera e le procedure di rimozione del rumo-
re applicabile alle osservazioni effettuate con il coronografo MICA. In particolare sono
dettagliati dei diversi metodi utilizzati per 'analisi dei eventi onda di Moreton osservati
il 6 dicembre 2006 e il 29 marzo 2014, orientati alla verifica sperimentale dei diversi
modelli teorici esistenti sulla loro natura, il loro origine e la relazione causale di questi
fenomeni con altri, quali brillamenti solari, I'attivazione di filamenti, le onde coronali
e le espulsioni di massa coronale. Inoltre, sono descritti i risultati ottenuti attraverso
la messa in funzione del telescopio complementario C-HASTA, che e inteso per 1'os-
servazione degli brillamenti solari in luce bianca ed altri eventi dinamici cromosferichi.
Infine, una recensione della tecnica multirisoluzione, che viene applicata per migliorare

la visibilita delle strutture coronali osservabile con MICA.

Parole chiave

Strumentazione astronomica: telescopi solari He, coronografi. Sole: cromosfera, corona, onde,
onde d’urto, brillamenti solari, CME. Elaborazione digitale delle immagini: analisi dei dati,

riduzione del rumore, tecniche multirisoluzione. MHD: metodi numerici.
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CapriTUuLO 1

Introduccion

1.1. Motivacion

La variabilidad del Sol, nuestra estrella cotidiana, ha cautivado al hombre desde la
antigiedad. Los variados fenémenos que en ella se producen, desde sus cambiantes
manchas hasta la visiéon a simple vista de la cromosfera y corona solares durante los
eclipses totales de Sol, han estimulado a los cientificos de todas las épocas a abocarse a

su estudio.

Los procesos fisicos que ocurren en el Sol generalmente no se pueden producir en el la-
boratorio, por lo que la observacion solar mediante telescopios resulta uno de los pilares
fundamentales del desarrollo de la fisica solar. Los avances instrumentales llevados a
cabo en los ultimos anos han revelado distintos aspectos de la variabilidad del Sol antes
desconocidos, en escalas de tiempo que abarcan desde anos y meses, como por ejem-
plo la evolucion del ciclo solar en las distintas regiones del espectro electromagnético,
hasta horas y segundos como es el caso de las repentinas fulguraciones solares. En el
transcurso de las tltimas décadas se realizaron considerables esfuerzos en perfeccionar
los telescopios y los detectores para conseguir registrar la radiacion del Sol en todas las
bandas del espectro electromagnético. El advenimiento del detector bidimensional de
estado sélido “charge-coupled device” (CCD) inventado en 1969 y aplicado extensiva-
mente a la observacion astronémica a partir de 1980 produjo una verdadera revolucion

cientifica al permitir la obtencién de imagenes digitales y espectros con gran sensibili-



dad e inusitada calidad en el rango de la luz visible, entre el ultravioleta cercano y el
infrarrojo cercano. Paralelamente, el desarrollo de las tecnologias digitales de manejo
y procesamiento de informacién posibilitaron desplegar rapidamente todo el potencial
de estos detectores. En forma similar se llevé a cabo el desarrollo intensivo de otros
dispositivos para observar el resto del espectro electromagnético, desde las longitudes

de onda de radio hasta los rayos X y los rayos gamma.

Los avances recientes en la ingenieria aeroespacial han permitido situar a los telesco-
pios y detectores fuera de la atmédsfera terrestre. Los datos obtenidos por satélites y
sondas espaciales han revelado detalles del Sol anteriormente ocultos por la atenuacién
y perturbaciones introducidas por la atmésfera en las observaciones desde tierra. Los
avances en la fisica solar de los ultimos anos han sido notorios y se puede apreciar en
la actualidad un circulo virtuoso establecido entre las ciencias en general y la ingenieria
en sus diversas ramas, el que produce cotidianamente avances notables en las fronteras
del conocimiento. Particularmente en fisica solar, se observa un sostenido crecimiento
en el nimero de publicaciones cientificas impulsado principalmente por los datos que
generan los nuevos telescopios espaciales y por las técnicas de analisis de esos datos que

se perfeccionan continuamente.

Esta tesis trata sobre técnicas de deteccion de ciertos fenémenos solares con instrumentos
situados en tierra. Estos son una variedad de fenémenos dinamicos transitorios, de
evolucion rapida, que se pueden distinguir en las observaciones de la atmodsfera solar.
Se localizan en ciertas regiones atmosféricas que se denominan cromosfera, region de

transicién y corona solar.

El origen de los mismos es atribuible a la interaccion del plasma que compone la atmédsfe-
ra con los intensos campos magnéticos presentes en el Sol, los que son capaces de al-
macenar grandes cantidades de energia y liberarla en forma repentina. Estos fenémenos

transitorios se intentan explicar aplicando los principios fisicos del electromagnetismo,



la mecédnica de fluidos y la fisica de plasmas, donde son posibles diferentes formas de
almacenamiento, transporte y liberacion de energia cinética, térmica y radiante. Entre
ellos se pueden distinguir, por su magnitud, a las fulguraciones solares que ocurren a
nivel de la cromosfera y a las eyecciones coronales de masa (CME) desplegdndose en
la corona solar hacia el espacio interplanetario. Son observados mediante telescopios
especiales y detectores dedicados a registrar ciertas bandas particulares del espectro

electromagnético, desde las ondas de radio hasta el ultravioleta (UV) y los rayos X.

Generalmente un evento solar transitorio se evidencia en una amplia porcién del espectro
electromagnético, excediendo las capacidades de observacién de un solo instrumento.

Para su estudio es necesario entonces un analisis multi-instrumental.

Cada telescopio o instrumento requiere de sus propias técnicas de procesamiento y
reduccién de datos, las que por lo general son complejas y orientadas al tipo de fenémeno
que se quiere estudiar. Estos fenémenos son de interés cientifico en base a las teorias, las
cuales requieren de hechos observacionales para su comprobacion y desarrollo. El hecho
que ciertos fendémenos sean detectados y estudiados depende, ademés de las cualidades
de los telescopios y los detectores, de las habilidades del cientifico y de la disponibilidad
de herramientas tedricas e instrumentales para su deteccion y analisis. Por lo tanto el
desarrollo de estas herramientas esta orientado al estudio de los hechos o fenémenos

observables que se consideran mas actuales o interesantes.

En el caso de la observacion solar, el disenio instrumental y observacional, asi como los
algoritmos de procesamiento de los datos adquieren suma importancia en relacién a la
deteccion y analisis del fendmeno observable. Es en este contexto que los telescopios
situados en tierra, cuyas observaciones sufren degradacion debido a las perturbaciones
atmosféricas, requieren de esfuerzos adicionales en el desarrollo de mejores técnicas de
procesamiento de datos y en la seleccion de objetivos cientificos, a fin de competir y

complementar a los observatorios espaciales.



Otro aspecto de interés en los fendomenos solares son sus influencias en nuestro planeta.
La Tierra recibe permanentemente la influencia del Sol. El término “clima espacial” se
refiere a las condiciones permanentemente cambiantes del espacio interplanetario en las
que nuestro planeta transita y que influyen en diversos aspectos de la magnetosfera y
atmosfera terrestre. Es asi como el clima en nuestro planeta esta directamente relacio-
nado con la energia que recibe del Sol. Los eventos solares transitorios muy energéticos
conocidos como “tormentas solares” tienen distintos efectos sobre la vida en la Tierra y
las actividades humanas. Muchos de ellos son nocivos sobre todo para los dispositivos
tecnoldgicos. La deteccion temprana de los eventos solares muy energéticos y el monito-
reo de las condiciones imperantes en el espacio interplanetario son de vital importancia
para prevenir costosos danos en el ambito de las telecomunicaciones y la generacion y
el transporte de energia, entre otros. En este campo también pueden colaborar los te-
lescopios situados en tierra, participando de redes internacionales de monitoreo, analisis
y prediccién de los eventos solares que pueden resultar nocivos para las actividades

humanas.

1.2. Objetivo de la tesis

El objetivo general de esta tesis es extender las capacidades de observacién de los telesco-
pios solares “H-alpha Solar Telescope for Argentine” (HASTA) y “Mirror Coronagraph
for Argentine” (MICA), los cuales observan la atmdsfera solar. Para cumplir este obje-
tivo se propone desarrollar algoritmos y técnicas de procesamiento de imagenes para la
deteccion y el analisis de eventos dindmicos en series de imagenes de la cromosfera y la
corona solares, particularmente ondas Moreton (OM) y su contraparte coronal, aplica-

das a los datos de estos telescopios. Estas técnicas estaran orientadas al estudio fisico
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de estos eventos, en especial a los mecanismos de generacion, propagacion y transporte
de energia de perturbaciones en el plasma que compone la atmosfera solar, con énfasis
en el estudio de fenémenos oscilatorios y ondas que son capaces de propagar en este
medio. Estos algoritmos y técnicas se aplicarian a mejorar las observaciones solares tra-
bajando en linea con los telescopios, con el objeto de detectar fenémenos interesantes
desde el punto de vista cientifico en tiempo real y de ajustar los parametros de la obser-
vacion a valores optimos en funcién de esos fendémenos. Fuera de linea, estos algoritmos
se aplicarian al andlisis de los datos obtenidos y a realizar bisquedas automaticas de
determinado tipo de eventos en bases de datos. Se propone ademas la instalacion de un
telescopio complementario de HASTA con alta resolucion temporal y espacial para rea-
lizar observaciones fotosféricas en luz blanca y cromosféricas en otras lineas diferentes

de Ha, a fin de ampliar el rango de fenémenos solares que observan estos telescopios.

Para cumplir este objetivo se requiere abordar las siguientes cuestiones:

s ;Cudles fenémenos dindmicos observables con HASTA y MICA son pertinentes

para su estudio? ;Cuédles son actualmente interesantes para el cientifico?

s ; Cudles algoritmos y técnicas de procesamiento son los mas adecuados para ana-
lizar estos fenémenos? ;Cuales factores de estos fenémenos son importantes de

analizar para la fisica solar?

= ;Cémo se puede mejorar el desempeno de los instrumentos? ;Cuédles serfan los
parametros a tener en cuenta para eliminar perturbaciones y mejorar la calidad

de los datos obtenibles?

s ;Cudles eventos dindmicos son factibles de detectarse automaticamente para su

bisqueda en tiempo real, o en bases de datos?



= ;Qué nuevo detector se podria agregar para complementar las observaciones ac-

tuales y extender el rango de fendmenos solares observables?

El planteo de objetivos especificos en este marco requiere de una descripcién mas precisa

de los instrumentos.

1.3. Los telescopios solares HASTA y MICA

Los telescopios solares HASTA y MICA estan instalados en la Estacion Astronémica
Carlos U. Cesco (EACUC) del Observatorio Astronémico Félix Aguilar (OAFA), El
Leoncito, San Juan, Argentina y observan particularmente dos regiones de la atmésfera
solar. HASTA, Bagald et al. [1999], estd dedicado a la observacién de la cromosfera solar
en la linea de emisién del Hidrégeno Ha (656,3 nm) en disco solar completo, con alta
resolucion temporal y espacial. Su objetivo cientifico es el estudio de fendémenos transi-
torios cromosféricos tales como las fulguraciones solares, las prominencias eruptivas, la
activacién de filamentos, el seguimiento de las regiones activas y las perturbaciones que
se desplazan en la atmésfera solar tales como las ondas Moreton (OM). MICA, Stenborg
et al. [1999b], estd dedicado a la observacién de la morfologia de la corona solar entre
1,05 y 2,0 radios solares (Rg) con buena resolucién temporal y espacial, en dos lineas de
emision del hierro altamente ionizado, la linea verde (FeXIV-530,3 nm) y la linea roja
(FeX-656,3 nm). Detecta particularmente los fendmenos transitorios coronales cercanos
al limbo solar, especialmente las CME. La deteccion de eventos transitorios con HASTA
y MICA requiere ademés de programas de observacion, de algoritmos de procesamiento

y analisis de datos para resolver e identificar estos fenémenos.



1.3.1. Antecedentes

El telescopio solar HASTA propiedad del “Max Planck Institut fiir Extraterrestrische
Physik” (MPE) de Garching, Alemania, comenzé a operar en mayo de 1998 en la EA-
CUC. Este instrumento fue construido por la firma alemana “Carl Zeiss-Jena” y origi-
nalmente estaba instalado en el observatorio solar de Wendelstein, en los Alpes bavaros,
sitio donde se utilizé por més de 20 anos, hasta 1987. Originalmente era un instrumento
triple, dotado de un coronodgrafo, un espectrégrafo Ha y un telescopio fotosférico. El
instrumento fue posteriormente desmontado y modernizado en el MPE para ser utiliza-
do solamente como espectrografo Ha. Dispone de un filtro de tipo Lyot—()hman con un
ancho de banda de 0,03 nm “full width at half maximum” (FWHM), fabricado por la
firma “Halle Nachfl” de Alemania. Originalmente disponia de un detector CCD de alta
velocidad de 1280x1024 pixeles y 12 bits de rango dindmico, el que fue reemplazado en
el ano 2004 por uno de 1600x1200 pixeles y 14 bits de rango dindmico. Este instrumen-
to fue instalado en la EACUC mediante un convenio de cooperacién cientifica entre el
MPE, el OAFA y el Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio (IAFE). Este conve-
nio permitio la participacién de cientificos argentinos en la integracion del instrumento,
el desarrollo del software de observacion y procesamiento de datos y la realizacion de
trabajos cientificos en fisica solar, Francile [1998], Borda et al. [1999a], Borda et al.

[1999b], Stenborg et al. [2002].

El corondgrafo de espejos MICA, propiedad del “Max Planck Institut fiir Sonnensys-
temforschung” (MPS) (originalmente “Max Planck Institut fiir Aeronomie” (MPAe),
de Katlenburg-Lindau, Alemania), comenzé a operar en mayo de 1997 en la EACUC
por convenio entre el MPAe, el OAFA y el IAFE. Fue construido a partir de la copia
de respaldo del Corondgrafo “Large Angle and Spectrometric Coronagraph” (LASCO)

C1, Brueckner et al. [1995], desarrollado por el MPAe en conjunto con el “Naval Re-
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search Laboratory” (NRL) de EEUU y lanzado al espacio a bordo de la sonda “Solar
and Heliospheric Observatory” (SOHO), en diciembre de 1995. El prototipo de este ins-
trumento fue el coronégrafo de espejos “Pic du Midi Coronagraph” (PICO), instalado
en el observatorio Pic du Midi, ubicado en los pirineos franceses, Epple and Schwenn
[1994], Epple [1997]. El convenio de MICA permiti6 a cientificos argentinos participar
de la integracion del instrumento y el desarrollo del software de observacion y preproce-
samiento de imagenes, asi como en la produccién de articulos cientificos, Stenborg et al.
[1996], Francile [1997], Stenborg et al. [1997], Stenborg et al. [1999a], Stenborg et al.
[1999b], Stenborg et al. [1999¢|, Stenborg et al. [2002], Mazza et al. [2002], Balmaceda
et al. [2003].

Los telescopio HASTA y MICA operan continuamente desde su puesta en operacién has-
ta la fecha en la EACUC, en la precordillera andina, (longitud:—69,32°, latitud:—31,80°,
altitud: 2.463 m), a 50 km al este de la cordillera de los Andes. Este sito fue elegido

para instalar los instrumentos en base a las siguientes particularidades:

s Poca cantidad de observatorios solares en el hemisferio sur en relacién con el

hemisferio norte.

= Extremadamente baja cantidad de agua precipitada y de humedad en el aire lo

que asegura un fondo de cielo diurno oscuro.

= Clima desértico con escasa humedad y vegetacion y por lo tanto poca cantidad de
nieblas, polen, semillas e insectos voladores, todos ellos causantes de perturbacio-

nes en la observacion solar.

= Ausencia de poblaciones humanas o explotaciones comerciales en las cercanias,
causantes de polvo en suspension, humos u otros disturbios atmosféricos debidos

a su actividad.



= Ausencia de vientos fuertes, con predominio de vientos suaves.
= Ausencia de trafico aéreo, civil o militar.
= Buena cantidad de dias despejados al ano, mas de 300.

= Ventana temporal promedio de observacién entre 11:30 y 20:30 “universal time”
(UT), la cual no es cubierta por otros observatorios durante la mafiana y el verano
del hemisferio sur, tales como el “National Solar Observatory” (NSO) y el “Big
Bear Solar Observatory” (BBSO) de EE.UU.

1.3.2. Objetivos cientificos de HASTA y MICA

El telescopio solar HASTA en un instrumento monocromador que registra imagenes de
la linea de emisién/absorciéon Ha del Hidrégeno. Su resolucién espacial es ~ 1,2” por
pixel y su resolucién temporal es =~ 0,5 seg por imagen. Por lo tanto detecta varios tipos
de fenémenos solares que ocurren en la primera porcion de la atmosfera solar denomi-
nada cromosfera. Esta se extiende aproximadamente entre 500 y 2.000 km de altura
sobre la superficie solar (fotosfera) y hasta la denominada regién de transicién, donde
un cambio abrupto en la temperatura y la densidad atmosféricas establece el limite infe-
rior de la denominada corona solar, la cual se extiende hacia el espacio interplanetario.
Las temperaturas cromosféricas se sitian entre 6.000 K y 10.000 K y su componente
principal es el Hidrégeno, cuyo transicién del estado excitado 3 al 2 es detectada por
HASTA. Esto permite visualizar la morfologia de la cromosfera y los fenémenos transi-
torios que en ella se producen con gran detalle. Entonces HASTA constituye un soporte
fundamental para el estudio de toda la actividad cromosférica y como complemento de
las observaciones de otras regiones de la atmédsfera solar visibles en diferentes bandas

del espectro electromagnético, Bagald et al. [1999], Francile et al. [2008].

9



Su objetivo cientifico principal es la observacion de eventos impulsivos, particularmente
las fulguraciones solares. Estas son abrillantamientos intensos que aparecen en regiones
solares limitadas y con duraciones de minutos. El disefio original de HASTA prevé dos
modos de operacién, el modo Patrulla y el modo Fulguracion, Francile [1998]. En el
primero, el telescopio adquiere imagenes con una cadencia lenta para el monitoreo de
la actividad solar. En el segundo, se adquieren imagenes con una cadencia rapida para
registrar con detalle la evoluciéon de los abrillantamientos. El instrumento opera au-
tomaticamente, detectando el inicio y final de las fulguraciones en tiempo real, e in-
tercambiando los modos de operacién en consecuencia durante la observacion. Esto es
particularmente adecuado en razén de que la actividad solar es muy variable y el instru-
mento opera en forma auténoma, sin requerir la presencia permanente de un observador.
Ademas, no se adquieren datos de escaso interés cientifico y se cuenta con un registro

diario de actividad solar como ayuda al cientifico en la bisqueda de eventos de interés.

En esta configuracion del instrumento, otra categoria de fenémenos cromosféricos tales
como las prominencias eruptivas, las surges, las OM, la activacion de filamentos, el se-
guimiento de regiones activas, “active region” (AR) y las pulsaciones cuasi-periédicas,
entre otros, son observados solo de manera fortuita y muchas veces sin la resolucién
temporal necesaria para su seguimiento completo, o sin la seleccién éptima de la banda
de paso del filtro Ha en relacion a un objetivo cientifico determinado. La experiencia
revela que ciertos eventos solares son observados de manera defectuosa debido que el
software de operacién del instrumento no cuenta con las rutinas necesarias para detec-
tarlos e identificarlos oportunamente, hecho que se pretende subsanar con los resultados

de esta tesis.

Como se detallara mas adelante, HASTA es particularmente 1til para registrar eventos
solares distintos de las fulguraciones, especialmente aquellos que ocurren lejos de los

sitios donde éstas se producen, los que se propagan por toda la superficie solar o los que
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no estan relacionados directamente con la ocurrencia de fulguraciones. La observacion
en disco solar completo es ventajosa frente a la observacién restringida a regiones so-
lares ya que permite registrar todos aquellos eventos que ocurren en forma esporadica
en sitios alejados de las AR. Cierto tipo de fenémenos oscilatorios cromosféricos son
actualmente de interés cientifico relevante ya que se relacionan con ondas que propagan
a nivel coronal, fulguraciones y CME. El origen y evolucién de estas perturbaciones
asi como su relacién con la actividad cromosférica, es un tema que actualmente esta en
debate. En esta tesis se describen los avances conseguidos en mejorar las caracteristicas

instrumentales de HASTA en este sentido.

MICA es un corondgrafo reflector, con un diseno optimizado para observar la corona
solar en las cercanias del limbo solar, con una resolucion espacial de ~ 4” por pixel y
una resoluciéon temporal de ~ 30 seg por imagen. La corona presenta temperaturas que
alcanzan los 2 x 10° K con una densidad muy baja. En estas condiciones los dtomos y
moléculas se hallan altamente ionizados, produciendo intensas lineas de emisién en las
transiciones prohibidas de algunos elementos tales como el Calcio, el Hierro y el Niquel.
MICA utiliza filtros monocromadores para resolver particularmente dos de estas lineas,
la linea verde del FeXIV y la linea roja del FeX. Sin embargo, estas lineas de emision son
muy tenues comparadas con la luz dispersada en el instrumento y en el cielo diurno. Por
lo tanto su deteccién requiere de técnicas especiales de observacién a fin de ocultar el
disco solar varios 6rdenes de magnitud mas brillante que la corona y a la vez realizar una
sustraccién del fondo de cielo. La intensidad de la corona de emisién decae fuertemente
lejos del limbo solar, por lo que la relacion senal-ruido acota el campo de observacion de
MICA a las cercanias del Sol. Por otra parte, la observacion con MICA es muy sensible
a la calidad local de la atmosfera terrestre diurna en lo que respecta a presencia de

nubes, polvo u otros aerosoles, lo que restringe la observacion a los periodos de muy
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buena calidad atmosférica.

La corona solar exhibe caracteristicas poco homogéneas y altamente variables en el

tiempo. Presenta en las cercanias del Sol formaciones muy estructuradas.

Estas estructuras se diluyen lejos del Sol donde la corona esta dominada por el viento
solar, una emanacion continua de gas que esta compuesto principalmente de particulas

con carga eléctrica tales como electrones, protones e iones pesados.

A menudo aparecen en la corona eventos transitorios con duraciones de minutos a ho-
ras, las CME, que se observan como estructuras brillantes de grandes tamanos que se
desplazan alejandose de la estrella en direccién radial y a velocidades superiores que
la del viento solar. El estudio de su origen y evolucion constituye un objetivo cientifi-
co relevante, dado que son aun desconocidos muchos de los fenémenos fisicos en ellas
involucrados. Por otra parte, cuando estas estructuras se desplazan en direccion a la
Tierra impactan con la magnetosfera terrestre y suelen producir un conjunto de efectos

geomagnéticos conocido normalmente como tormentas solares.

El objetivo cientifico de MICA es el estudio de la morfologia de la corona de lineas de
emision y el disparo y la evolucion inicial de eventos dinamicos en la baja corona, Sten-
borg et al. [1999b], Stenborg et al. [1999¢|. A partir de su puesta en operacién en la
EACUC, trabajo en conjunto con el coronégrafo LASCO C1 a bordo de la misién es-
pacial SOHO, completando las observaciones espaciales con alta resolucién temporal.
LASCO C1 salié de servicio por problemas técnicos en 1998 por lo que MICA com-
plementé las observaciones de los corondgrafos de mayor campo de vision LASCO C2,
C3, cuando las condiciones climaticas en la EACUC asi lo permitian. Actualmente las
misiones espaciales en vuelo, tales como el “Atmospheric Imaging Assembly” (AIA), en
el “Solar Dynamics Observatory” (SDO), Pesnell et al. [2012], Lemen et al. [2012] y el
“Solar TErrestrial RElations Observatory” (STEREO), Kaiser et al. [2008], han rele-
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gado a MICA a complementar las observaciones de estos instrumentos solo en algunos

tipos de eventos particulares.

1.4. Objetivos especificos propuestos

A continuacion se detallan los objetivos especificos originalmente propuestos para la

realizacion de la presente tesis.

» Estudiar y mejorar las técnicas de observacion con el telescopio solar HASTA
a fin de registrar de la mejor manera posible OM, las que estdn directamente

relacionadas con las fulguraciones solares y las CME.

= Estudiar y desarrollar técnicas de identificacion y analisis de fenémenos oscilatorios
en imagenes Ha obtenidas con el telescopio solar HASTA tales como aquellas per-
turbaciones que se observan propagar en la cromosfera, OM y patrones oscilatorios
cuasi-periédicos “quasi-periodic pulsations” (QPP), en las fases de decaimiento de
fulguraciones solares. Para cumplir estos objetivos se considera necesario evaluar
y minimizar los efectos del ruido en las observaciones ocasionado por las perturba-
ciones atmosféricas y otros defectos instrumentales. Este objetivo requiere cotejar
los resultados experimentales con modelos tedricos ya establecidos a fin de depurar
las rutinas de deteccién y analisis desarrolladas. Estas técnicas se validaran con

datos obtenidos de otros telescopios similares.

» Estudiar y desarrollar técnicas de identificacién y analisis de fenémenos oscilato-
rios en imagenes de la corona solar en la linea verde y linea roja obtenidas con el
coronégrafo MICA, principalmente en arcos coronales. Dado que estas imagenes

son ruidosas debido a la calidad del fondo del cielo al momento de la observacion,
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se considera necesario implementar técnicas de filtrado de ruido basadas en morfo-
logia, entre otras. Este objetivo requiere cotejar los resultados experimentales con
los modelos tedricos existentes a fin de depurar las rutinas de deteccién y analisis

desarrolladas. Estas técnicas se validaran con datos de otros corondgrafos.

» Estudiar e implementar un telescopio complementario de HASTA que cuente con
un sistema de adquisicion de imagenes en luz blanca y en otras lineas cromosféricas
intensas, con alta resolucién temporal y espacial, a fin de registrar fulguraciones
en diferentes regiones del espectro y extender el estudio sistematico de las mismas,

asi como de otros fenémenos que ocurren a distintas alturas de la atmosfera solar.

= Recolectar el nimero suficiente de datos de eventos oscilatorios en la atmodsfera
solar con el fin de correlar eventos observados a niveles cromosféricos y coronales,
particularmente OM y CME, y desarrollar rutinas de deteccién automatica de los

mismos utilizando técnicas matemaéticas combinadas.

1.4.1. Aportes al campo técnico-cientifico

Los aportes que se pretenden obtener como resultado del presente trabajo son los si-

guientes:

= Poner a disposicion del cientifico herramientas de procesamiento y andlisis de datos
para la deteccion y el andlisis de fendmenos oscilatorios en series de iméagenes de
la cromosfera y la corona solares. El andlisis de estos fendémenos se realizard en
el marco de la teoria de propagacion de ondas en plasmas magnetizados en la
aproximacién MHD a fin de comprobar experimentalmente los modelos existentes

de generacion, propagacion, atenuacion y transporte de energia de estas ondas.
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= Implementar herramientas de bisqueda de relaciones causales entre eventos solares
de distinto tipo, a fin de mejorar los modelos fisicos existentes y posibilitar la

clasificacion de los mismos.

= Generalizar las herramientas desarrolladas a la bisqueda automatica de eventos

en bases de datos de observaciones solares.

= Mejorar las capacidades de observacion de las facilidades solares de la EACUC
con la instalacién de detectores adicionales en luz visible, tales como un telescopio
complementario de HASTA para el registro fotosférico en luz blanca y en otras
lineas cromosféricas con alta resolucion temporal y espacial. Los datos obtenibles
con estos detectores se complementaran con las herramientas mencionadas en los

puntos anteriores.

1.4.2. Metodologia

La metodologia propuesta originalmente comprende las siguientes fases:

» Estudio detallado de los telescopios solares HASTA y MICA.

= Estudio bibliografico de modelos tedricos y publicaciones cientificas relacionados

con la tematica del trabajo.

= Estudio de las herramientas matemaéticas de andlisis con “Fast Fourier Trans-
form” (FFT), wavelet, redes neuronales, topologias de estas tltimas y campos de
aplicacion. Estudio bibliografico de aplicaciones cientificas de estas herramientas

relativas a la temética de este trabajo.

= Descripcion del problema de busqueda de periodicidades y OM en series de datos

de fulguraciones y definicién de los algoritmos para su deteccién y analisis.
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Aplicacion experimental del punto anterior a datos reales de HASTA y otros teles-
copios. Recoleccién y seleccion de datos para validacion de los algoritmos definidos
en el punto anterior. Tratamiento de ruidos y perturbaciones experimentales. Ite-

raciéon con el punto anterior hasta alcanzar resultados satisfactorios.

Descripcion del problema de busqueda de periodicidades en series de datos de
formaciones de la corona solar y definicién de los algoritmos para su deteccion y

analisis

Aplicacion experimental del punto anterior a datos reales de MICA y otros co-
rondgrafos. Recoleccion y seleccion de datos para validacién de los algoritmos
definidos en el punto anterior. Tratamiento de ruidos y perturbaciones experimen-

tales. Iteracion con el punto anterior hasta alcanzar resultados satisfactorios.

Generalizacién de las herramientas desarrolladas a la busqueda automética de

eventos en bases de datos de observaciones solares similares.

Instalacién de un detector complementario en luz blanca y en otras lineas cro-
mosféricas diferentes de Ha, en uno de los telescopios secundarios con que cuenta

HASTA. A tal efecto deberan cumplimentarse los siguientes pasos:

1. Analisis de mercado y seleccion del detector, 6ptica adicional y accesorios de

hardware necesarios.

2. Instalaciéon de un telescopio prototipo a fin de evaluar los parametros de

diserio.

3. Adaptacién del software “Interactive Data Language” (IDL) que opera la
camara principal de HASTA para adquirir imagenes de este detector, modos

de operacion y deteccion automatica de eventos.
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4. Adaptacion de las rutinas de preprocesamiento del detector principal de

HASTA al detector complementario.

s Formulacién de Conclusiones

s FElaboracion del Informe de tesis

1.5. Contenido de la tesis

Este trabajo de tesis versa sobre los resultados obtenidos en el desarrollo de técnicas de
deteccion y andlisis de datos aplicados a eventos de OM cromosféricos, detectables en
series temporales de imégenes obtenidas con el telescopio HASTA. Se describen ademas
los avances realizados en el desarrollo del telescopio complementario C-HASTA para
la observacién fotosférica de fendmenos tales como “white light flares” (WLF) y la
observacion cromosférica en Call K, y la aplicacion de técnicas de reduccion de ruido
al corondgrafo MICA. El objetivo general de la tesis es potenciar el desempeno de las
facilidades instrumentales con que cuenta la EACUC para la observacién de eventos
solares que son pertinentes a los temas cientificos de actualidad y complementarios con

los de los observatorios espaciales.

1.5.1. Organizacién de la tesis

La redaccién de la presente tesis se ha dividido en 7 capitulos y 2 apéndices, los cuales

se describen a continuacion:

= Capitulo 1: Introduccion
Trata sobre las motivaciones, los antecedentes, los objetivos y la metodologia se-

guida para el desarrollo de la presente tesis.
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Capitulo 2: Los telescopios solares HASTA y MICA
Describe en detalle el estado actual de los instrumentos utilizados para la realiza-

cion de la tesis y los programas de observaciéon y tratamiento de datos disponibles.

Capitulo 3: Fventos solares de interés
Describe los eventos solares que son de particular interés para la tesis y el estado

del arte de la fisica solar en estos temas.

Capitulo 4: Andlisis de eventos de onda Moreton con HASTA
Describe en forma detallada los resultados obtenidos de aplicar las técnicas de

procesamiento y analisis de los datos a los eventos de OM del 6 de diciembre de

2006 y 29 de abril de 2014.

Capitulo 5: Telescopio Complementario de HASTA

Describe el diseno del telescopio complementario de HASTA orientado a la ob-
servacion de WLF y la linea cromosférica de Call K, el cual esta orientado a
estudio de distintos aspectos de las fulguraciones y su relaciéon con las OM. Se
detallan los filtros y camara CCD utilizados para su implementacion, las observa-
ciones realizadas y el andlisis de las perturbaciones atmosféricas presentes en las

observaciones.

Capitulo 6: Técnicas de remocion de ruidos con el telescopio MICA

Se describen aqui por su importancia las aplicacién de las técnicas de remocion
de ruidos de Stenborg and Cobelli [2003], Stenborg et al. [2008], aplicadas a datos
de MICA por su autor y su posible aplicacién a analizar la evolucion de CME
y su probable relacion con OM. Desafortunadamente MICA sufrié un deterioro
repentino de su espejo principal sumado a problemas en el detector CCD en el ano
2013, con lo que estos trabajos fueron interrumpidos hasta que puedan llevarse a

cabo las reparaciones correspondientes.
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s Capitulo 7: Conclusiones
Se listan aqui la conclusiones, los aportes de la tesis al campo cientifico-técnico
y recomendaciones para posibles futuros trabajos derivados del desarrollo de la

presente tesis.

= Apéndice A: El Sol
Se describen las principales caracteristicas del Sol, desde el interior hasta la corona

solar.

s Apéndice B: Fundamentos de Magnetohidrodinamica, MHD
Se describen las ecuaciones fundamentales de la MHD y la propagacion de ondas

y ondas de choque en plasmas magnetizados.
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CAPITULO 2

Los telescopios solares HASTA vy
MICA

2.1. El telescopio Hoe HASTA

El telescopio “H-alpha Solar Telescope for Argentine” (HASTA) dispone de una lente
objetivo principal de 110 mm de didmetro con una distancia focal de 1.650 mm, Ba-
gald et al. [1999], Francile et al. [2008]. Una vista de HASTA se aprecia en la Fig. 2.1
y un esquema Optico del mismo se puede ver en la Fig. 2.2. Este posee un filtro de
Lyot-Ohman centrado en la linea de emisién del Hidrégeno de la serie de Balmer Hay, en
656,27 nm, con un ancho de banda de 0,03 nm “full width at half maximum” (FWHM)
y sintonizable en £0,11 nm, el que permite observaciones del disco solar completo en el
centro de la linea y en desplazamientos hacia longitudes de onda en direccion al rojo o al
azul (referido en la jerga como alas), no simultdneamente. Los desplazamientos tipicos
del filtro hacia las alas son de 40,05 nm en las observaciones de HASTA. Las imédgenes
se registran actualmente con una cdmara “charge-coupled device” (CCD) tipo PCO-
1600 monocromatica, refrigerada termo-eléctricamente a —13,5 °C, con una resolucion
de 1.280x1.024 pixeles de dimensiones individuales 7,4x7,4 yum. Esta dispone de 14 bits
de rango dindmico y una eficiencia cuantica, “quantum efficiency” (QE), de 30 % para
la longitud de onda de Ha. La camara opera con una interfaz a PC de alta velocidad
tipo IEEE-1394a. Cada pixel del CCD subtiende un angulo sélido de ~ 2”7 por lo que

la resolucion espacial maxima de HASTA es de ~ 4”. Los tiempos de exposicion tipicos
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se encuentran entre 50 y 100 mseg para cubrir un 30 % en promedio del rango dindmico
del CCD, en una exposicién del disco solar. HASTA dispone de un telescopio auxiliar,
el denominado “Solar tracker” (ST) que se encarga de mantener centrado automdtica-
mente el disco solar en el centro del cuadro del CCD del telescopio principal mediante
la activacion de los motores de calaje fino del telescopio. De esta manera el telescopio
opera en forma auténoma durante toda la jornada de observacién. Un receptor GPS
permite mantener una base de tiempos de precision. Esto se complementa con un con-
trol automatico de la cupula del observatorio, el cual gira la ctipula en pasos de 10° en

correspondencia con el azimut solar.

Figura 2.1: Vista del telescopio HASTA en operacion.

El software de operacién del instrumento, Francile [1998], realizado en lenguaje de pro-
gramacion “Interactive Data Language” (IDL), fue disenado para operar en dos modos

de adquisicion de datos como se detalla a continuacion :
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» Modo Patrulla : Se adquieren imégenes en linea central y alas de Ha con tiem-
pos tipicos entre imagenes de 1 a 5 min, definibles por el usuario. La actividad
cromosférica es analizada cada 15 seg y en el caso que ocurra una fulguracién en
cualquier regién del disco solar, se activa el Modo de alta velocidad automéatica-

mente.

= Modo de alta velocidad o Fulguracion: Se registran imagenes solo en linea central

de Ha, con tiempos tipicos entre imagenes definibles por el usuario de 0,5 a 5 seg.

Todos los parametros de estos modos de operacion son seleccionados por el operador.

Las imagenes de HASTA son almacenadas en formato “Flexible Image Transport Sys-
tem” (FITS), Hanisch et al. [2001], que es el estandar utilizado en Astronomia y Fisica
Solar. El formato cuenta con un encabezado (“header”) que en el caso de HASTA respon-
de al esquema estandar de “SolarSoftWare” (SSW) para observaciones solares, Bentley
and Freeland [1998]. En el encabezado se describen las calibraciones fotométricas y
espaciales realizadas sobre la imagen. Las imagenes obtenidas por el telescopio son
rutinariamente almacenadas en formato raw, es decir no preprocesadas, con valores
de intensidad por pixel expresados en unidades arbitrarias, usualmente referidas como
“A/D units” (ADU). En la operacién normal de HASTA, ademds de las imagenes so-
lares, se adquieren diariamente imégenes de calibracién, fundamentalmente imagenes
para realizar correcciones de campo plano. En la Fig. 2.3 se aprecian tres imagenes raw

de HASTA, en el centro de la linea y en alas azul y roja.

HASTA trabaja en colaboracion con otros paises formando parte de una red de obser-
vatorios solares. La base de datos de HASTA se aloja en el Instituto de Astronomia y
Fisica del Espacio (IAFE) y dispone de una péagina web para obtener imégenes compri-
midas en linea y una sinopsis de las observaciones desde el ano 2000 hasta la actualidad

(http://www.oafa.feefn.unsj-cuim. edu.ar/hasta/ ). Las imégenes de HASTA son de libre
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Figura 2.2: Esquema 6ptico del telescopio HASTA.

Figura 2.3: Imagenes de HASTA del 13 de marzo de 2014. Izquierda: Ala Roja +0,05
nm, Centro: Centro de Linea, Derecha: Ala Azul —0,05 nm.

disponibilidad para la comunidad cientifica.

2.1.1. El filtro Ha Lyot—éhman de HASTA

Los filtros Ha tipo Lyot-Ohman sintonizables son utilizados principalmente en observa-
ciones solares y deben su nombre a quienes lo desarrollaron en forma independiente, Lyot

[1933]. Utiliza placas birrefringentes de cuarzo o calcita, para las cuales el indice de re-
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fraccién difiere segin la direccion de polarizacién de la luz incidente respecto de ciertos
ejes principales, denominados ordinario y extraordinario. Por lo tanto la luz propaga
dentro del cristal con distintas velocidades de fase segin su direccién de polarizacion.
Para ciertas longitudes de onda A, la diferencia de longitud de trayectoria 6ptica dentro
de una placa de cristal de un determinado espesor d es un miltiplo entero de A, lo que
hace que se interfieran constructivamente o destructivamente. Esta propiedad se apro-
vecha para realizar un filtro pasa banda al situar polarizadores a la entrada y salida de
la placa de cristal con su direccion de polarizacion colocada a 45° de los ejes del cristal.
Mediante la rotacion de los polarizadores se puede sintonizar la banda de paso del filtro.
En forma préctica estos filtros se realizan con varias etapas de polarizadores y placas de
cristal birrefringente, cada una de la mitad de espesor que la anterior, lo que permite
que el conjunto tenga una unica banda de paso con un FWHM muy angosto definido

por la placa de cristal de mayor espesor.

La transmitancia de una etapa puede expresarse como:

T, = cos® (g) : (2.1)

donde ¢ corresponde al desfasaje entre el rayo extraordinario y el ordinario que tiene la

expresion:

(e — o) d. (2.2)

d corresponde al espesor de la placa birrefringente, n. y n, corresponden a los indices
de refraccién extraordinario y ordinario respectivamente, y A corresponde a la longitud
de onda considerada. Superponiendo varias etapas, de forma que la contigua duplique

en espesor a la anterior, se obtiene una transmitancia del conjunto con la siguiente
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expresion:

n—1
T = cos® (é) cos” <§) cos? <@) ...cos? (2 6) . (2.3)
2 2 2 2

En la Fig. 2.4 se aprecia el efecto de superponer seis etapas de cristal birrefringente para
construir un filtro Ha. Los picos de transmitancia no deseados se eliminan colocando

delante del arreglo un filtro adicional que los atente.

Transmitancia

AMAMAVAAA

63‘7‘0 656,3 7\,

Figura 2.4: Transmitancia de un filtro Hoe Lyot-Ohman de 6 etapas. T1 corresponde al
cristal mas delgado y T6 al de mayor espesor.

El filtro de HASTA dispone de sendos polarizadores para su sintonia a la entrada y salida
del mismo. Una rotacion de 90° en el polarizador de entrada debe ser acompanada de
una rotacién simultdnea de 180° en el mismo sentido del polarizador de salida, lo que
corresponde al maximo desplazamiento posible del centro de la banda de paso que es
de 0,11 nm. Es asi como seleccionando el angulo de giro y el sentido se puede recorrer
completamente la linea de Hea, desde el ala azul hasta el ala roja. El movimiento de

los polarizadores fue automatizado con el agregado de motores paso a paso, los cuales
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son controlados por el software operacién de HASTA, Francile and Lieb [2004], Francile

et al. [2008].

Un inconveniente de los filtros de Lyot-Ohman es su gran sensibilidad a la temperatura
ya que para el caso de Ha la calcita muestra corrimientos de ~ —0,04 nm °C~! y el
cuarzo de ~ —0,07 nm °C~!. El filtro de HASTA opera en 36,42 °C mediante un control

de temperatura electrénico estabilizado dentro de la décima de grado.

2.1.2. La camara CCD de HASTA

La cdmara CCD PCO1600 de la firma PCO AG de Alemania, opera en el telescopio
principal de HASTA desde el ano 2005, reemplazando una cdmara anterior de inferiores
prestaciones. Su resolucion maxima es de 1.600x1.200 pixeles y sus principales espe-
cificaciones técnicas se listan en Tabla 2.1. Para las exposiciones de HASTA se utiliza
una resolucién de 1.280x1.024 pixeles en razon de la compatibilidad con el formato de
la cAmara CCD original. Cuenta con un sensor CCD Kodak KAI-2001 monocromético
de altas prestaciones, con baja corriente de oscuridad, alta velocidad de lectura, protec-
ciéon “antiblooming”, obturador electrénico y pixeles con microlentes para mejorar su

sensibilidad. La curva de eficiencia cudntica se muestra en la Fig. 2.5.

La cdmara cuenta con una interfaz a PC serie, tipo Firewire400 (IEEE 1394a), la que
garantiza un ancho de banda de transferencia de datos de 32 MB seg~!. La cdmara
admite la reduccién de resolucién por agrupamiento de pixeles (“binning”) en propor-
ciones de [1,2] horizontalmente y [1,2,4,8] verticalmente. Admite también la adquisicién

de subregiones de la imagen “region of interest” (ROI) de cualesquiera dimensiones.

Cuenta con una “camera internal memory” (CamRAM) de 512MB que permite veloci-
dades de adquisicion de imagenes de 30 “frames per second” (FPS) con almacenamiento

en su memoria interna. Esta sirve de almacenamiento temporario hasta que los datos
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Parametro Unidades \ Rango de medicién \ PCO1600 ‘
resolucién (hor. x ver.) pixel normal 1.600x1.200
extendido 1.648x1.214
dimension del pixel pm 7,4x7,4
formato del sensor mm modo extendido 12,2%x9,0
diagonal mm? 15,2
eficiencia cudntica méxima % 500 nm (tipica) 55
capacidad de carga del CCD e 40.000
rango de linealidad del CCD - 40 MHz 40.000
sensor de imagen KAI-2001
rango dindmico maximo dB 70
rango dindmico A/D bit 14
ruido de lectura e rms 10/40 MHz 12/21
frecuencia de imagenes fps cuadro completo 30
tasa de barrido de pixel MHz 2x10/2x40
factor de conversién A/D e~ /cuenta 2,1
rango espectral nm normal 320-1000
tiempo de exposicion ns/dias 500ns - 49d
factor antiblooming tipico >300
defectos cosméticos % 0,01
binning horizontal pixel 1,2
binning vertical pixel 1,2, 4,8
corriente oscura e~ /pixel seg 20°C tipica 0,5
-20°C tipica 0,01
region de interés (ROI) pixel hor y ver 1,2,3,4..n

Tabla 2.1: Especificaciones técnicas de la camara CCD PCO1600 de HASTA.

puedan ser transferidos a la PC. CamRAM puede ser dividida hasta en 4 segmentos de
tamano variable. Ademds del modo de adquisicién de imagenes convencional (la imagen
se expone y se transfiere a la PC), esta memoria admite otros dos modos de opera-
cién, los denominados Recorder y Buffer. En el primero un segmento de memoria es
utilizado como almacenamiento de las imégenes durante su adquisiciéon. Una vez lleno
puede detenerse la adquisicion o bien continuarse sobrescribiendo a partir de la primera
imagen guardada, en forma de anillo. Las imagenes almacenadas en el segmento son
transferidas a la PC en un proceso posterior. En el modo Buffer, un segmento de me-

moria es utilizado como almacenamiento transitorio de las imagenes mientras estas son
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Figura 2.5: Eficiencia cuantica del sensor CCD Kodak KAI-2001 de HASTA.

simultdaneamente transferidas a la PC, lo que permite adquirir imagenes a mayor velo-
cidad que la tasa de transferencia cdmara-computadora durante un periodo de tiempo
extenso. Estos modos de operacion pueden utilizarse con ventaja en las observaciones

de fulguraciones solares, Leuzzi and Francile [2006], Leuzzi et al. [2009].

El programa de operacion del telescopio realizado en lenguaje de programacion IDL,
accede al control de la camara y transferencia de datos mediante una interfaz software

realizada en lenguaje C.

2.1.3. Operacion y calibraciones de HASTA

HASTA dispone de una montura ecuatorial tipo alemana motorizada solo en los mo-
vimientos finos, por lo que el calaje del telescopio es manual. Cuenta con un motor de
seguimiento de velocidad variable acoplado al eje de ascensién recta, el cual esta regulado

a la velocidad de seguimiento solar.

Una vez calado el telescopio, el ST mantiene al Sol centrado en el campo del CCD. Este
telescopio auxiliar es un dispositivo automatico que detecta la posicién del limbo solar

mediante fotodiodos situados en cuatro cuadrantes, orientados en concordancia con el
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sistema de coordenadas ecuatoriales. Un circuito electréonico corrige la falta de balance
entre los dos fotodiodos opuestos en cada coordenada cuando se supera un cierto umbral,
accionando los motores finos correspondientes. El ST corrige los problemas de errores
en la velocidad de seguimiento, los desplazamientos diarios de la declinacion solar y los

defectos de posicionamiento de la montura ecuatorial.

Dado que el ST corrige la posicién del telescopio solo cuando se supera un cierto umbral
de corrimiento, las fluctuaciones en el seguimiento solar propias del sistema mecanico
pinén-corona de ascension recta y las oscilaciones del telescopio originadas por el viento
y las flexiones mecanicas del sistema permanecen y generan ciertos problemas en la
observacion. Tal es asi que si bien los tiempos de exposicion tipicos de HASTA son
cortos (50 mseg), algunas imagenes resultan “borrosas” o “movidas”. La presencia de

nubes finas también genera problemas en las correcciones de posiciéon del ST.

El software de operacién de HASTA, permite el control de la rutina de observacion dia-
ria, Francile [1998], Francile et al. [2008]. Dispone de ments que permiten ajustar todos
los parametros de la observacion, tales como el tiempo de exposicién de las imégenes en
el centro de la linea y alas, la cadencia temporal de imagenes tanto en modo Patrulla
como en modo Fulguracion, el orden de la secuencia de imagenes en centro de la linea
y alas y el umbral de inicio y final del modo Fulguracion segun el valor instantdneo de

un pardmetro denominado “factor de fulguracién” (FF).

El tiempo de exposicion normalmente utilizado es de 50 mseg, el cual representa un
nivel de intensidad en el CCD de un 30 % en promedio del nivel maximo de saturacion.
Este tiempo de exposicion es un valor de compromiso entre evitar saturacion durante

las fulguraciones y una exposicion adecuada de las regiones solares tranquilas.

En modo Patrulla, el software adquiere imagenes que no son grabadas en disco cada 15

seg, de manera de calcular con cierta frecuencia el FF. Este es un niimero adimensio-
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nal que indica la presencia de abrillantamientos en la imagen, Borda [2001], y que se
obtiene a partir de la distribucion de intensidades en el histograma de cada imagen, ya
que durante las fulguraciones aumenta la cantidad de pixeles de altas intensidades con

respecto a los periodos solares tranquilos.

El FF se obtiene de la formula:

Ivax — Iav (2.4)
30 ) ’

FF =

donde Iyax corresponde a la magnitud que toman las maximas intensidades en el his-
tograma, [y a la intensidad promedio en el histograma y o es la desviacion estandar

de la distribucion de intensidades.

Otro parametro que se obtiene de cada imagen es el “factor de foco” (FFoc), que es
un numero adimensional que indica la calidad del foco obtenido a partir de la relacién
entre las altas y las bajas frecuencias presentes en la imagen, una vez que esta ha sido

descompuesta en sus componentes espectrales mediante la “Fast Fourier Transform”

(FFT), Cornudella and Francile [2006].

Cuando el FF supera cierto nivel el software inicia el modo Fulguracion y cuando el FFoc
disminuye de cierto rango se inicia la correccién del foco del telescopio. Sin embargo,
estos valores que se ven afectados por la presencia de nubes, la calidad de la atmosfera
al momento de la observacién (“seeing”), el desempeno del ST y las oscilaciones del

telescopio lo que origina problemas en la rutina de observacién.

La referencia temporal del momento de adquisicion de las imagenes en tiempo universal

se toma de un receptor GPS que opera permanentemente en el sitio de observacién.

El software almacena las imagenes adquiridas localmente en formato FITS. Ademsés,

cada media hora se adquieren imagenes comprimidas de referencia “en linea”, las que
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son almacenadas en un servidor web para su acceso libre por internet. Al finalizar la

jornada de observacién, las imagenes raw son almacenadas en soporte permanente.

Las calibraciones rutinarias de HASTA consisten en la adquisicién diaria de imégenes
de campo plano (“flat field”). La correccién de campo plano elimina principalmente los

defectos de vineteado del sistema 6ptico, ademas de las inhomogeneidades del detector

CCD.

Actualmente estas calibraciones se realizan con el auxilio de un difusor tipo holografico
colocado delante del lente objetivo del telescopio. Dado que requieren de tiempos de
exposicion muy largos, la obtenciéon de una imagen de campo plano se consigue pro-
mediando varias imagenes con tiempos de exposiciéon mas cortos, de 5 min cada una.
Habitualmente se utilizan entre 3 y 10 imagenes obtenidas con el difusor para obtener
una imagen de campo plano, tanto en el centro de la linea de Ha como en las posiciones
de alas utilizadas durante la rutina de observacion de la jornada, Leuzzi and Francile

2007].

Debido a que se debe interrumpir la operacién normal del telescopio para adquirir estas
imégenes, las que requieren de exposiciones largas, solo se adquieren 3 imégenes diarias
de calibracién para evitar perder eventos solares de interés. La imagen de campo plano
se compone entonces con iméagenes de varios dias utilizando un proceso especial y el
operador del telescopio decide si es conveniente o no interrumpir la observacion normal
teniendo en cuenta la actividad solar presente. Este proceso de obtencion de imagenes
de campo plano reemplazé al método sintético basado en el trabajo de Kuhn et al. [1991]
que se utilizaba originalmente en HASTA, Borda [2001], el cual no producia resultados

satisfactorios en la correccion de las imagenes.

La calibracién por corriente oscura no es requerida diariamente como consecuencia de los

cortos tiempos de exposicion que utiliza HASTA. La imagen de calibracién de corriente
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oscura es practicamente una imagen del nivel prefijado de cero del CCD o “bias”, la cual

no tiene una variacion diaria significativa, por lo que se adquiere solo eventualmente.

Otra calibracién requerida para HASTA es el “angulo de desviacién” de la camara
CCD, o rotacién instrumental de la imagen respecto de las coordenadas ecuatoriales.
Este factor no se calcula diariamente y se determina en base a comparaciones con
otros observatorios. Es un factor que fluctia debido a problemas en la alineacion de la
montura del telescopio respecto de las coordenadas geograficas y a problemas de flexion

del telescopio.

2.1.4. Las rutinas de preprocesamiento de HASTA

HASTA dispone de un software de preprocesamiento de las imagenes raw fuera de linea,

también realizado en IDL, el cual consta basicamente de 3 niveles de procesamiento:

= Nivel 0: Remueve el nivel prefijado de cero (“bias”) y la corriente oscura (“dark
current”) del CCD, registra las imagenes centrando el disco solar en el cuadro de la
imagen y realiza la rotacion del disco solar en base a efemérides solares, de manera
de colocar el eje solar alineado con la orientacion vertical de la imagen (norte solar
arriba y oeste a la derecha del cuadro). Completa ademds el encabezado de las
imagenes con las efemérides solares del momento de la observacion y convierte los

valores de cada pixel de ADU a electrones, Borda [2001].

= Nivel 1: Realiza los procesamientos del Nivel 0 mas la correccion por campo plano

(“fat field”), Leuzzi and Francile [2007].

= Nivel 2: Realiza los procesamientos del Nivel 1 més la correccion por oscureci-

miento al limbo (“dark limb correction”).
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En el caso del Nivel 0 , las correcciones por nivel prefijado de cero y corriente oscura se

calculan utilizando la siguiente expresion:

IO <$7y7t6) = I(l’,y,te> - (B (x7y7t0> =+ D (I,y,te)) . (25)

donde Iy(z,y,t.) es la imagen corregida en Nivel 0; I(x,y,t.) es la imagen sin procesar
raw obtenida con tiempo de exposicién t.); B(z,y,tg) es la imagen de nivel prefija-
do de cero obtenida sin iluminacién incidente (obturador cerrado) y con un tiempo de
exposicion ty — 0; y D(x,y,t.) es la imagen de corriente oscura obtenida sin ilumina-

cién incidente, con un tiempo de exposicién t. y temperatura del CCD iguales a la de

I(x,y,te).

La temperatura del CCD es regulada, por lo que se supone constante en todas las
exposiciones. Los tiempos de exposicién t. utilizados en HASTA son habitualmente de
50 mseg, con lo que el valor medio de D(x,y,t.) ~ 0y se desprecia para no introducir
la componente de ruido contenida en ella. B(x,y,ty) se reemplaza por su valor medio

B(z,y,ty) evitando asi introducir ruido en la correccién de Nivel 0.

La correccion por campo plano correspondiente al Nivel 1 se realiza utilizando la si-

guiente expresion:

Iy (x,y,t.)
If ($7y7tf) - (B (l’,y,to) +Df (x7y7tf))

L (z,y,t.) = (2.6)

donde I (x,y, t.) es la imagen corregida por campo plano; Iy(z,y) es la imagen obtenida
en Ec. 2.5; I es la imagen de campo plano obtenida con iluminacién uniforme y tiempo
de exposicién t;; B(z,y, o) es el valor medio de la imagen de nivel de cero y Dy (x,y,ts)

es una imagen de corriente oscura obtenida con un tiempo de exposicién igual al de I;. El

proceso especial para obtener la imagen de campo plano que se menciond anteriormente
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tiene como salida la expresién completa del denominador de la Ec. 2.6.

El preprocesamiento genera imagenes en un formato adecuado para ser utilizadas por
el cientifico. Los 3 niveles de preprocesamiento permiten al cientifico contar con las
imégenes en grados de procesamiento de acuerdo a su necesidad. El Nivel 1 es el estandar
y el Nivel 2 incluye el un proceso que no siempre es requerido, pues corrige el efecto
de oscurecimiento al limbo estelar, (ver A.1.2). En el caso de HASTA, se utiliza un
perfil de ajuste mediante un polinomio de grado 5 basado en el método de Allen [1973],

utilizando rutinas de correccion obtenidas de las librerias del SSW.

2.2. El coronégrato MICA

“Mirror Coronagraph for Argentine” (MICA) es un corondgrafo de espejos ocultado
internamente disenado para observar la corona solar muy cerca del limbo solar, a partir
de 1,05 R, y con un campo de visiéon FoV que alcanza los 2,0 R . Proporciona imagenes
de la corona en sus lineas de emision mas intensas, estas son la linea verde del FeXIV
(14 veces ionizado) en 530,3 nm y la linea roja del FeX (10 veces ionizado) en 637,4 nm.
Cuenta con filtros interferenciales para resolver estas lineas y ademas dispone de un filtro
Ha (656,3 nm) para seguimiento de protuberancias, Stenborg et al. [1999b], Stenborg
[2000]. El diseno del telescopio MICA es similar al del coronégrafo “Large Angle and
Spectrometric Coronagraph” (LASCO) C1, a bordo de la sonda espacial “Solar and
Heliospheric Observatory” (SOHO), Brueckner et al. [1995], pero a diferencia de MICA,
LASCO C1 observa entre 1,1 y 3,0 Ry y utiliza un interferémetro sintonizable tipo
“Fabry-Perot” para resolver las lineas de emision coronales. En la Fig. 2.6 se aprecia

una vista de MICA.

El esquema 6ptico de MICA se puede observar en la Fig. 2.7. Dispone de un par de

espejos parabdlicos fuera de eje de distancia focal 750 mm y ~ 100 mm de didmetro, los
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Figura 2.6: Vista del telescopio MICA en operacion.

que se refieren como M1y M3. En el foco de la parabola que ellos forman se encuentra
el espejo M2, el cual es esférico y de radio de curvatura 2.422 mm, con un orificio central
de 7,68 mm por donde evacua fuera del telescopio el disco solar completo, por lo que

actua en el coronégrafo como ocultador interno.

La luz solar ingresa al telescopio por la abertura A0 de 47 mm de didmetro, directamente
hacia el espejo objetivo M1, el cual refleja el total de la luz que ingresa al espejo de
campo M2. Este estd situado en el foco de M1 y elimina fuera del telescopio el disco
solar hasta 1,05 Ry y refleja hacia M3 la imagen correspondiente a la corona solar. M3
es idéntico a M1, por lo que dirige la imagen coronal hacia el sistema de filtros y la

camara CCD. Un sistema teleobjetivo enfoca la imagen en el CCD.

En los bordes de A0 se produce una importante cantidad de luz dispersada, la cual es

bloqueada en el denominado “lyot stop” Al, de menor didmetro que A0 (40,0 mm).
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Figura 2.7: Diagrama esquematico del telescopio MICA.

M?2 dispone de un semiespejado gradual a partir de su borde interior, el que refleja
menos luz en las cercanias del limbo solar para evitar saturar el CCD, ya que las lineas

coronales exhiben una caida abrupta de intensidad en direccién radial.

El total de la luz que ingresa al telescopio es reflejada por M1, por lo que este espejo
debe tener caracteristicas especiales en cuanto a la rugosidad de su superficie para
mantener la luz dispersada dentro del instrumento en valores minimos y evitar que
compita con la luz proveniente de la propia corona solar. Por lo tanto las particulas de
polvo depositadas sobre el espejo y cualquier otra falta de homogeneidad son fuentes de

ruido en la observacion.

Los espejos de MICA fueron construidos por las firmas “Carl Zeiss” y “Reosc” con
técnicas especiales denominadas “superpulido”. M1 y M3 son de vidrio Zerodur con
una rugosidad superficial < 0,2 nm RMS, con superficie aluminizada y una cubierta
protectora de SiOy. M2 se construyé de acero inoxidable aluminizado y también recu-

bierto de SiO,. Una vista del espejo M1 fuera del telescopio se aprecia en la Fig. 2.8.

En adicién, una serie de deflectores (“baffles”) se sitian alrededor de todo el camino
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Figura 2.8: Vista del espejo M1 de MICA fuera del coronografo.

optico dentro del instrumento, de manera de bloquear parte de la luz dispersada y evitar

que esta llegue al detector.

Las imagenes se registran actualmente con una camara CCD monocromatica de la firma
“Princeton Instruments”, refrigerada a —30,0 °C y con una resolucién de 1.280x1.024
pixeles de dimensiones individuales 16 x 16 pym. Esta dispone de 12 bit de rango dinamico
y una eficiencia cudntica > 35% para las lineas coronales verde y roja. Cada pixel del
CCD subtiende aproximadamente un éngulo sélido de 3,77 por lo que la resolucion
espacial de MICA es de ~ 8", superior a la de LASCO C1 que es de 12”. Los tiempos
de exposicién tipicos de MICA se encuentran entre 10 y 40 seg. En la Fig. 2.9 se puede

apreciar una imagen procesada en la linea coronal verde obtenida por MICA.

MICA cuenta con montura ecuatorial tipo alemana de la firma “Baader Planetarium”,
accionada por motores paso a paso y con control de movimientos finos y gruesos. El
software de control de MICA acciona la montura mediante un puerto serie RS232.
Dispone ademés de una serie de dispositivos electromecanicos controlados por software
para posibilitar la operacion completamente automatica del telescopio, entre los cuales se

cuenta un control automaético de la ctipula. Un microcontrolador (MC) interno supervisa
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Figura 2.9: Imagen procesada de MICA en la linea verde (530,3 nm) correspondiente al
07 de diciembre de 2008.

algunos de estos dispositivos y se comunica con la PC de control mediante un puerto
serie RS232. El software de operacién automatica de MICA fue realizado en lenguaje
de programacién IDL, con interfaces en lenguaje C, Francile [1997]. Ademas MICA
comparte el receptor sistema de posicionamiento global (GPS) de HASTA para mantener

una base de tiempo de precisién.

La base de datos de MICA se aloja en el IAFE y el OAFA, disponiendo de una pagina
web para obtener imagenes comprimidas en linea, peliculas diarias y una sinopsis de
las observaciones a partir del ano 2000 hasta la actualidad, conjuntamente con datos
de las condiciones atmosféricas (http://www.oafa.fcefn.unsj-cuim.edu.ar/mica/ ). Las

imagenes de MICA son de libre disponibilidad para la comunidad cientifica.

2.2.1. Los filtros de MICA

MICA cuenta con un conjunto de filtros interferenciales para la observacion de la corona

de emisién en dos lineas espectrales. Para cada linea dispone de un filtro de banda
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angosta, FWHM= 0,15 nm, centrado en la linea a observar y un filtro auxiliar de banda
mas ancha, FWHM= 1,0 nm, centrado en las cercanias de la linea pero sin incluirla.
Por consiguiente, ambos registran el continuo coronal, la luz dispersada en el fondo de
cielo y en el instrumento, pero solo el filtro angosto registra ademas la linea de emision,
por lo que la diferencia entre las imagenes captadas con ambos filtros permite aislar la

linea coronal.

Para la observacién de protuberancias cuenta con un filtro Hoa. La emisién en esta linea
que corresponde a material cromosférico, es lo suficientemente intensa para resolverla
sin necesidad de un filtro auxiliar. La Tabla 2.2 muestra las caracteristicas de los filtros

utilizados por MICA.

Los filtros interferenciales sufren un corrimiento en su banda de paso en funcion del
angulo del haz de luz incidente respecto del eje 6ptico. Por lo tanto cada uno de los
filtros de MICA exhibe su propia dependencia radial en la banda de paso debido a que
los rayos de luz provenientes de la corona solar que los atraviesan no son estrictamente
paralelos. Ademas, los filtros interferenciales exhiben un corrimiento por temperatura,
que en el caso de MICA es kr ~ 0,0168 nm °C~!. Esto hace que sea necesario sintonizar
los filtros experimentalmente variando su temperatura de trabajo, con el objeto que su
banda de paso nominal esté centrada en la regién de la imagen correspondiente a la

corona solar a 1,0 Rg.

’ Filtro \ Ao nm \ FWHM nm \ Transmitancia \ Cavidades \ Rugosidad ‘
Linea Verde 530,3 | 0,15+ 0,05 52 % 1 < A\/4 en 45mm
Continuo Verde | 526.,0 1,04+0,2 56 % 3 < A/4 en 25mm
Linea Roja 637,4 | 0,15+ 0,05 57 % 1 < A\/4 en 45mm
Continuo Rojo | 634,0 1,0+£0,2 36 % 3 < A/4 en 25mm
Ha 656,3 0,3+0,1 42 % 2 < A/4 en 25mm

Tabla 2.2: Filtros de MICA

Cuenta ademéds con 3 polarizadores orientados a 45° entre si, Lopez et al. [2008], y un
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filtro de densidad neutra ND para realizar calibraciones. En adicién, un difusor situado
en una puerta rebatible en la entrada del corondgrafo permite obtener imagenes de

campo plano para realizar calibraciones.

2.2.2. La camara CCD de MICA

La camara CCD de la firma “Princeton Instruments” opera con un controlador ST-138,
utilizando un conversor A/D de 12 bits de rango dinamico operando a 1 MHz. Cuenta
con una con interfaz a PC de alta velocidad tipo TAXI que soporta velocidades de
transferencia de hasta 132 MB seg~!. Dispone de detector CCD tipo “Kodak KAF-1300
L7, grado 1, de 1280 x 1024 pixeles, el cual es enfriado termoeléctricamente a —30°C.
La curva de eficiencia cuantica del CCD se aprecia en Fig. 2.10. La camara dispone
de un obturador electromecanico exterior. En la Tabla 2.3 se resumen las principales

caracteristicas técnicas de la cdmara CCD de MICA.

’ Parametro \ Unidades \ Rango de mediciéon \ PI ST-138 ‘
resolucién (hor. x ver.) pixel 1.280x1.024
dimension del pixel pm 16 x 16
formato del sensor mm 20 x 16
eficiencia cuantica maxima % 820 nm (tipica) 50
capacidad de carga del CCD e 150.000
sensor de imagen KAF-1300 L
alinealidad % <1
rango dindmico A/D bit 12
ruido de lectura e rms 25
tasa de barrido de pixel MHz 1
factor de conversiéon A/D e~ /cuenta 41
rango espectral nm con ventana 400-1080
factor antiblooming % 100
defectos cosméticos (grado 1) pixel <5
binning (rectangular) pixel 1, 2,4, 8,...
corriente oscura e~ /pixel seg -30°C 0,9

Tabla 2.3: Especificaciones técnicas de la cdmara CCD de MICA
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Figura 2.10: Eficiencia cuantica del sensor CCD Kodak KAF-1300 de MICA.

2.2.3. Los dispositivos auxiliares de MICA

La operacién automatica de MICA requiere que la PC de operacion del telescopio con-
trole y acceda a datos de distinto tipo de ciertos dispositivos auxiliares. Algunos de
ellos son necesarios para controlar la operacion del telescopio y otros para evaluar con-
tinuamente las condiciones atmosféricas imperantes durante la observacion solar. Estos

dispositivos son, a saber:

= Puerta: abre y cierra accionada por un motor paso a paso. En ella se encuentra
montado un difusor que se utiliza para realizar calibraciones de campo plano, de
manera que la puerta se abre para realizar observaciones y se cierra para realizar
calibraciones. Se mantiene cerrada cuando el coronégrafo no estéd observando, evi-
tando el ingreso de polvo al telescopio. Esta es accionada desde la PC de control

por intermedio de un MC.

» Alojamiento de filtros: dispone de alojamiento para 10 filtros/polarizadores los

cuales se intercalan en el camino éptico mediante un dispositivo electromecanico.
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Estos son accionados desde la PC de control por intermedio de un MC.

Control de temperatura: dispone de sendos controladores de temperatura para
regular la temperatura de la estructura del telescopio y del alojamiento de los
filtros, con un error de regulaciéon < 1°C. La temperatura de trabajo de los filtros
se encuentra en el rango 36° < T < 42°C y la de la estructura en ~ 27°C. La PC
de control regula la temperatura de MICA utilizando lineas digitales mediante un

protocolo especial.

Calaje fino (“fine pointing”): es un dispositivo optoelectrénico que cuenta con 4
fotodiodos situados en 4 cuadrantes en concordancia con las coordenadas ecuato-
riales. Este se encuentra acoplado en la salida del orificio de M2. Entrega datos
analogicos del centrado del telescopio respecto del disco solar. Estos datos son

accedido por la PC de control mediante un MC.

Calaje grueso (‘“coarse pointing”): es un pequeno telescopio auxiliar montado en
paralelo con el telescopio principal, con un FoV de varios diametros solares, que
cuenta con 4 fotodiodos situados en 4 cuadrantes en concordancia con las coorde-
nadas ecuatoriales. Entrega datos digitales SI/NO del centrado del disco solar en

los fotodiodos. Estos datos son accedido por la PC de control mediante un MC.

Detector de cielo (“sky tester”): es un pequeno corondgrafo auxiliar montado en
paralelo con el telescopio principal que cubre un angulo sélido aproximado de 5 R.
El mismo tiene acoplado un fotodiodo. Entrega datos analégicos de la intensidad
luminosa del cielo alrededor del Sol. Valores pequenos de intensidad significan

buena calidad de cielo. Este dato es accedido por la PC de control mediante un

MC.

Detector de sol (“sun tester”): es un pequeno telescopio auxiliar de FoV ~ 2 R,

montado en paralelo con el telescopio principal y que tiene solo un fotodiodo.
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Entrega un valor analégico proporcional al brillo del disco solar que permite es-
tablecer la cantidad de nubes presentes al momento de la observacién. Valores
pequenos de intensidad significan mala calidad de cielo. Este dato es accedido por

la PC de control mediante un MC.

= Estacion meteorolégica: Permite al software de control conocer los datos meteo-
roldgicos actuales en la cipula de MICA. La comunicacion entre la PC y la estacion

meteoroldgica se establece utilizando un puesto serie RS232.

= Montura ecuatorial: el software de control acciona los movimientos finos y gruesos
de la montura, en ascension recta y declinacién, para localizar y centrar al Sol en
el FoV del coronografo. La comunicacion entre la PC y la montura se establece

utilizando un puesto serie RS232.

= Control de cupula: el software de control acciona la cipula del observatorio,
girandola en pasos de 10° en correspondencia con el azimut solar. La PC de con-
trol se comunica con el MC que controla la cipula utilizando lineas digitales y

analogicas mediante un protocolo especial.

2.2.4. Operacion y calibraciones de MICA

MICA observa automaticamente cuando las condiciones atmosféricas asi lo permiten.
La secuencia de la observacién que ejecuta el software de operacién de MICA se puede

resumir en los siguientes pasos:

- Ante la apertura de la cupula por parte del operador del telescopio, se cala el Sol a
partir de coordenadas en el horario en que sea visible sobre el horizonte.
- Mediante el telescopio auxiliar de calaje grueso, se dirige el instrumento hacia el Sol.

- Se detectan las condiciones del cielo en la vecindad del Sol mediante el detector de cielo
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y el detector de Sol. Si estas son buenas se prosigue con la observacién, caso contrario
se espera a que mejoren con el telescopio siguiendo al Sol.

- Se abre la puerta de entrada al telescopio y se realiza un calaje fino del Sol centrandolo
en el ocultador.

- Comienza la ejecucién de un Programa de observacién, el cual esta compuesto de re-
peticiones de las denominadas Secuencias . Estas son definiciones del orden y cantidad
de imagenes y calibraciones que se adquieren en cada filtro, bajo la premisa que las
condiciones atmosféricas se mantienen estables durante la adquisicién de una Secuen-
cia completa. El Programa de observacion y las Secuencias son definidos en base a los
requerimientos del cientifico.

- Los Programas de observacion se ejecutan durante todo el dia, en el orden y los ho-
rarios preestablecidos, mientras las condiciones atmosféricas lo permitan y el Sol sea
visible sobre el horizonte.

- Cuando las condiciones climéaticas empeoran, o el operador del telescopio lo decide, se

aborta la ejecucion del Programa de observacién y se finaliza la jornada de observacion.

Los tiempos de exposicién de las imagenes son ajustados a los valores éptimos durante
la observacion ya que estos dependen de las condiciones atmosféricas. Las imagenes sin
procesar o raw de MICA son guardadas en disco en formato FITS, conjuntamente con
un archivo de intercambio que indica cuales son la imagenes pertenecientes a una misma
Secuencia observada. Posteriormente, una rutina de tratamiento de las imagenes toma

estas Secuencias y las procesa individualmente.

Dentro de una Secuencia de imagenes, se incluyen siempre imagenes de campo plano
adquiridas con el difusor colocado (puerta del telescopio cerrada), tanto para la linea
observada como para el continuo de esa linea. Estas imagenes de campo plano son

requeridas luego por la rutina de tratamiento de imégenes. Las imégenes de corriente
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oscura se adquieren solo eventualmente, ya que el tratamiento de imégenes utiliza una
correccion de corriente oscura estimada en base a los tiempos de exposicion, suponiendo
un crecimiento lineal de las cargas de oscuridad con respecto al tiempo de exposicion, un
nivel prefijado de cero constante y una temperatura de CCD también constante durante

la observacion.

2.2.5. El tratamiento de las imagenes de MICA

El tratamiento de las imagenes raw de MICA es una rutina de software que permite
obtener imagenes procesadas en las cuales la corona solar es visible y factible de ana-
lizar. Consiste basicamente en la sustraccién de las iméagenes del continuo cercano a
las correspondientes en el centro de la linea, Epple [1997], Stenborg [2000]. Debido a
la variabilidad de la atmosfera terrestre, el tiempo transcurrido entre la adquisicion de
ambas imagenes debe ser lo mas corto posible. Las imagenes de la linea y el continuo que
se utilizan en esta sustraccién deben haber sido previamente corregidas por corriente
oscura y campo plano. Una Secuencia de observacion contiene todas las imégenes nece-
sarias para este procesamiento, es decir tanto imagenes de la linea coronal y su continuo
correspondiente, como de corriente oscura y campo plano. Una Secuencia tipica es la

siguiente:
DD, L..LCLCF,FcL...LCLC

donde L es una imagen de la linea, C' es una imagen del continuo cercano a esa linea,
F, Fo son la imagenes de campo plano de la linea y el continuo y D,,, D;, son imagenes
de corriente oscura obtenidas con dos tiempos de exposiciéon diferentes. La cantidad de
repeticiones de L consecutivas depende de los tiempos de exposicién involucrados y de
la experiencia observacional en lo referente a la variabilidad atmosférica. En general no

es mayor de 6, con tiempos de exposicién tipicos de 40 seg para la linea L y 10 seg para
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el continuo C. Como se vera més adelante, las imagenes de corriente oscura Dy, Dy,
no se incluyen normalmente en las Secuencias, y solo son adquiridas un par de veces

durante la jornada de observacién.

El procedimiento de tratamiento para cada imagen de linea obtenida y en una determi-
nada longitud de onda (linea verde 530,3 nm o linea roja 637,4 nm) puede resumirse en

la siguiente expresién:

_ . ]L (x7y7t1) —D(x,y,tl) B
Ip (z,y) = {7L LL(IFL(%%M_D(%y’tm}

_ . Ic (z,y,t3) — D (z,y,13) .
e [fo (Irc (z,y,t4) — D(x,y,t@)} /B} Jx

Donde las imagenes involucradas son las siguientes:
Iy (x,y): imagen tratada.

Iy (x,y,t,): imagen de la linea.

Ic (x,y,t,): imagen del continuo.

Irp (z,y,t,): imagen de campo plano de la linea.
Irc (z,y,t,): imagen de campo plano del continuo.

D (x,y,t,): imagen de corriente oscura, la cual incluye el nivel prefijado de cero.

Las imégenes consideradas son arreglos en dos dimensiones (x,y) que dependen del

tiempo de exposiciéon t,, involucrado en la adquisicion de cada una de ellas.

Los factores de calibracion &, y &¢ se introducen para obtener correcciones de campo
plano que sean representativas de la intensidad del centro del disco solar By ()\;), para la

longitud de onda observada \;, y para las condiciones atmosféricas presentes al momento
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de la observacion.

Los factores de correccién vy, y v¢ se introducen para corregir los errores introducidos al
adquirir las imagenes de campo plano en momentos diferentes respecto de las imagenes
que se quieren corregir y por consiguiente con una transmitancia atmosférica que ha
cambiado en ese transcurso. Estos cambios dependen fundamentalmente de la presencia
de nubosidad y del coeficiente de extincién atmosférica relacionado con el dngulo de
elevacion del telescopio. Ademas, los factores de correccion v incluyen la diferencia en la
media de la intensidad del continuo en la banda de paso de los filtros, que para el caso
de la linea verde tiene un valor I /I, = 1,0054. El factor de escala 3 es un coeficiente
de correccion adicional debido a cierta intensidad residual de luz de cielo que resulta al

sustraer las imagenes del continuo de las de la linea.

En este proceso, las imagenes de campo plano son utilizadas no sélo para la correcciéon de
campo plano propiamente dicha, es decir como correccion de las ganancias individuales
de los pixeles del detector y problemas 6pticos del telescopio, sino también como fuente
de calibracion de las imagenes tratadas, al referir las intensidades coronales a la del

centro del disco solar.

El factor de normalizacion fx corrige la dependencia con la temperatura del perfil de
transmitancia de los filtros interferenciales utilizados. Esta correccién tiene ademas en
cuenta el perfil de la linea coronal involucrada, ya que esta sufre ensanchamientos y
deformaciones originados en varios factores, entre los cuales se pueden citar el ensan-
chamiento “natural” debido al tiempo de vida limitado de los estados excitados del
plasma coronal, y el ensanchamiento por “presiéon” originado en colisiones en el plasma.
En una aproximacién gaussiana tanto para los perfiles de transmision del filtro y de la

linea, el factor fx puede expresarse como:
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frx = 2,616(T — 36°C)* + 3,767 (2.8)

donde T corresponde a la temperatura de trabajo de los filtros en grados Celsius.

Bajo la suposicion que la temperatura del detector CCD es regulada y se mantiene
constante, la intensidad registrada en las imédgenes de corriente oscura D (x,y,t,) se
puede asumir, en primera aproximacion, como proporcional al tiempo de exposicion t,,
maés el agregado de una constante debida al nivel prefijado de cero B (x,y, ty) y un cierto
nivel de ruido ep (z,y), constituido fundamentalmente por ruido térmico. A fin de evitar
exponer iméagenes de corriente oscura frecuentemente, lo cual significa pérdida de tiempo
de observacién, en MICA se toman eventualmente solo dos imagenes de corriente oscura
durante la jornada de observacién, una con tiempo de exposicién to — 0, D (x,y, ), la
que se puede asumir igual al nivel prefijado de cero, B (z,y,1), y otra con tiempo de

exposicion t # 0, D (z,y,t1).

En el procesamiento de MICA se construyen entonces imagenes sintéticas de corriente
oscura media, D (z,y,t,), a partir de estas dos imagenes adquiridas, calculadas para
el tiempo de exposicion correspondiente a las exposiciones de imagenes de lineas, de
continuos y de campos planos. Esto tiene como ventaja el no introducir el ruido ep (x, y)

multiples veces en el proceso de tratamiento.

La imagen de corriente oscura media calculada para un tiempo de exposicién t; se

obtiene como:

D (z,y,tj)=mt;+B (2.9)

donde
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B = D (z,y,1) (2.10)

m — [E (x7y7t1> B E(%?J’to)} (211)
t1 —to

El tratamiento de imagenes de MICA resumido en la Ec. 2.7 adolece de varias limita-

ciones o fuentes de errores en la observacién coronal, las que se detallan a continuacién:

Limitaciones instrumentales:

= No existe simultaneidad de la adquisiciéon de imagenes de linea, continuo y campo

plano.

= Existe una variabilidad de la respuesta del instrumento frente a diferentes longi-

tudes de onda.

= Kl difusor no produce imagenes de campo plano perfectas.

= Los tiempos de exposicion son relativamente largos.

» La luz dispersada internamente en el telescopio es variable a mediano plazo debido

a la acumulacién de polvo.

= Existen defectos de guiado del telescopio, por lo que las imégenes no se superponen

exactamente en el tratamiento.
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= Existen defectos en el posicionamiento de los filtros, por lo que las imagenes no se

superponen exactamente en el tratamiento.

Limitaciones fisicas:

= Kl continuo solar es diferente para cada longitud de onda y no es constante en el

tiempo.

» Existen estructuras coronales en movimiento con corrimiento en la banda de emi-

sién por efecto Doppler.

Limitaciones Atmosféricas:

= Los efectos de las turbulencias atmosféricas generan un valor de “seeing” elevado

y que varia permanentemente.

= Existen multiples fuentes de ruido permanentemente cambiantes en la linea de
visién del corondgrafo, tales como nubes finas (cirros), insectos, semillas, particulas

en suspension y humedad.
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CapriTUuLO 3

Eventos solares de interés

3.1. Las fulguraciones solares

Las fulguraciones solares son emisiones repentinas e intensas de radiacion durante lapsos
de minutos, Benz [2008], observables como un aumento de intensidad en regiones no muy
extensas de la atmoésfera solar. Se observan en un amplio rango de intensidades y en
todas las longitudes de onda, desde ondas de radio decamétricas hasta rayos gama en
100 MeV. Pueden ocurrir en cualquier lugar del Sol con diferente grado de intensidad,
en regiones activas, “active region” (AR), zonas de penumbra, o en los limites de la
red magnética sobre regiones tranquilas, o ain en el interior de la red cromosférica. Las
fulguraciones mas comunes estan asociadas siempre a AR y a la presencia de manchas
solares. Mientras mas compleja es la configuracion local de manchas, mas probable
es la ocurrencia de estos eventos. En el rango de luz visible aparecen como intensos
incrementos repentinos de la intensidad en lineas espectrales tales como Ha. Son ain
mas marcados los incrementos en la emision en el “Extreme ultraviolet radiation” (EUV)

y en rayos X blandos, Tandberg-Hanssen and Emslie [1988].

Las fulguraciones son fenémenos bastante frecuentes, sobre todo durante el maximo del
ciclo solar donde pueden ocurrir unas 30 - 40 en un dia. Durante el minimo solar pueden

transcurrir semanas sin ocurrir fulguraciones de importancia.

La liberacion de energia durante una fulguracién puede llegar a ser tan grande como

1 x 10%% J, mientras que la temperatura del plasma en la zona de ocurrencia puede
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alcanzar 7 x 107 K, que es atin més alta que la temperatura en el centro del Sol. Ademés
del calentamiento localizado del plasma de la atmédsfera solar, se aceleran electrones,

protones e iones pesados a velocidades cercanas a la de la luz.

Las fulguraciones pueden ocurrir aisladamente, u ocurrir de manera relacionada entre
unas y otras, tal es el caso de las denominadas simpatéticas y homologas. En las prime-
ras, la ocurrencia secuencial de eventos sugiere algin tipo de interrelacién entre ellas,
probablemente una interconexion magnética. En el caso de las homdlogas, ocurren en
forma secuencial con intervalos de horas, en el mismo sitio y bajo similares condicio-
nes de entorno, lo que hace suponer que su generacién se debe exclusivamente a una

configuracion especial de la AR que se mantiene en el tiempo.

3.1.1. Clasificaciéon de las fulguraciones

Debido al amplio rango de energias y topologias que exhiben las fulguraciones, se las
agrupa y/o clasifica de diversas maneras. La clasificacion mas antigua de las fulgura-
ciones se realiza en base a observaciones en luz visible, especificamente en imagenes
adquiridas en la linea de Ha, donde es visible un aumento considerable del brillo so-
bre una cierta drea cromosférica, Leuzzi et al. [2007]. Se toma como pardmetro para
clasificarlas al valor del area cubierta por el abrillantamiento, corregida por efectos de
proyeccion sobre la esfera solar, valor al que se le asigna un ntmero o una letra. A
esto se le agrega una letra minuscula que indica en forma cualitativa el incremento de
intensidad alcanzado segtn tres categorias: f por débil, n por normal, b por brillante.

En la Tabla 3.1 superior se detalla esta clasificacion.

La clasificacién mas utilizada actualmente se basa en determinaciones de la energia li-
berada en rayos X blandos. Las fulguraciones se clasifican en clases A, B, C, M o X de

acuerdo con el flujo pico de rayos X blandos en la banda de longitudes de onda de 0,1 a 0,8
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nm tal como lo determina el satélite “Geostationary Operational Environmental Satelli-
te” (GOES) de “National Oceanographic and Atmospheric Administration” (NOAA),
Estados Unidos. El flujo se mide en [W] [m]™2 y cada clase indica un flujo diez veces
mayor que la anterior. Dentro de cada clase, se agrega un indice numeérico lineal que va
del 1 a 9, es decir que una fulguracion clasificada como X2 tiene el doble de potencia

que una X1. En la Tabla 3.1 inferior se detalla esta clasificacion.

Clasificacion segiin Ha
Area corregida Intensidad relativa
Grados cuadrados | Millonésimas de Semiesfera | Débil(f) | Normal(n) | Brillante(b)
< 2,06 < 100 Sf Sn Sh
2,06-5,15 100-250 1f In 1b
5.15-12.4 250-600 of 2n 2b
12,4-24.7 600-1200 3f 3n 3b
> 247 > 1200 Af 4n 4b
Clasificacién segun rayos X blandos (flujo en el rango 0,1nm-0,8nm)
Flujo (W m™?) Clase
1078 A
1077 B
107 C
107° M
1074 X

Tabla 3.1: Clasificacién de las fulguraciones segin Ha y rayos X blandos.

Segun su morfologia, se las suele distinguir entre fulguraciones de dos cintas y fulguracio-
nes compactas. Las primeras por lo general estan asociadas a la erupcion de filamentos
en las vecindades de las AR y son de mayor intensidad y extensién que las compac-
tas, Stix [2004]. Exhiben dos cintas brillantes paralelas, “flare ribbons”, visibles en Ha,
UV y EUV, que se separan a medida que evoluciona la fulguracién, las que estan unidas
por un conjunto de bucles magnéticos cuasi paralelos que se denomina arcada. Las emi-
siones ocurren en esta arcada de bucles que aparece luego del inicio de la fulguracion,
a lo largo de la posicion donde se ubica el filamento y con los bucles individuales orien-

tados mas o menos perpendiculares al eje del mismo. Las emisiones también provienen
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de los pies de estos bucles, “footpoints”, que forman las dos cintas brillantes a ambos
lados del filamento. El filamento puede quedar confinado o romperse, escapando hacia

la corona y constituyendo una CME.

Las fulguraciones compactas son de menor intensidad, quedan confinadas en bucles
magnéticos pequenos en la baja corona y su extension se limita a la del plasma contenido
en el bucle. En rayos X blandos, se las suele distinguir como de tipo puntual, de bucles

compactos, o con sistemas de bucles grandes y difusos.

Las emisiones en rayos X suaves tienen rangos de energia entre 1 y 10 keV y principal-
mente se originan en la radiacién térmica de electrones a altas temperaturas. Los rayos
X duros entre 10 y 100 keV provienen de la radiaciéon no térmica producida por los elec-
trones acelerados a velocidades cercanas a la de la luz. El espectro de rayos X blandos
tiene una forma exponencial, mientras que el espectro de rayos X duros no térmicos
muestra un comportamiento de ley de potencias. En ambos casos, el mecanismo de ra-
diacion dominante es el de frenado o “bremsstrahlung” producto de las colisiones de los
electrones que se desplazan entre los protones e iones constituyentes del plasma presente

en el ambiente local.

Algunos autores clasifican a las fulguraciones en tres tipos segin sean sus emisiones en

rayos X, Tandberg-Hanssen and Emslie [1988]:

= Tipo A: térmicas, con plasma muy caliente (T~ 50x 10° K) y evolucién suavemente

variable. Son pequenas, compactas y ocurren en bajas alturas.

= Tipo B: impulsivas, con plasma confinado en bucles magnéticos grandes y cizalla-

dos. Producen picos impulsivos o rafagas. Se consideran no térmicas.

= Tipo C: graduales o eventos de larga duracién, con perfiles de emision de rayos
X que varian gradualmente y son prolongados en el tiempo. Ocurren a alturas

elevadas, de ~ 5 x 10* km. Se consideran no térmicas.
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3.1.2. Evolucién temporal de las fulguraciones

Las fulguraciones exhiben una evolucion temporal diferenciada para distintas longitudes
de onda como se puede apreciar en el esquema de la Fig. 3.1. Esta evolucion temporal

se divide en tres fases de caracteristicas diferentes, Benz [2008]:

= Fase prefulguracién: se observa en la mayoria pero no en todos los eventos. En
esta fase el plasma coronal de la regién de la fulguracién se calienta lentamente,

proceso que es visible en rayos X blandos y EUV. Dura unos pocos minutos.

= Fase impulsiva: en ella se libera la mayor parte de la energia involucrada en el
evento y dura entre 3 y 10 min. Consta usualmente de varios picos de emision en
microondas, EUV y rayos X duros, de duraciones entre 1 y 10 seg. Un gran ntimero
de electrones e iones se aceleran a altas energias y aparece emision de rayos X duros
en los puntos de pie de los arcos magnéticos involucrados en la fulguracion. Algunas
particulas de alta energia quedan atrapadas en los campos magnéticos y producen
emisiones intensas en bandas de radio. Las emisiones térmicas de rayos X y Ha
alcanzan su maximo después de la fase impulsiva y suelen aparecer pulsaciones de
ondas de radio decimétricas. Al abrupto aumento en la intensidad y ensanche de
la linea Har se le suele denominar fase de “flash”, proceso que dura entre 5 y 20

min. La fase de “flash” coincide en parte con la fase impulsiva.

» Fase de decaimiento: es un periodo en el que se observa una disminuciéon de las
emisiones en todas las longitudes de onda y puede durar entre 30 min y varias
horas. En ella el plasma coronal vuelve lentamente a su estado normal, con ex-
cepcion de la alta corona a alturas mayores de 1,2 R, donde la reconfiguracién
de los campos magnéticos y las ondas de choque generadas durante la fulguracién
contintan acelerando particulas a altas energias que producen emisiones de radio

de tipo métricas.
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Figura 3.1: Fases de la evolucién temporal de las fulguraciones en diferentes longitudes
de onda (de Benz [2008]).

3.1.3. Emision en rayos X y ondas de radio durante fulgura-

ciones

Las emisiones durante una fulguracién provienen normalmente de la corona y la cromos-
fera, pero en los eventos mas intensos también provienen del calentamiento de la fotos-

fera. A estas se las denomina fulguraciones en luz blanca, “white light flares” (WLF).

Las observaciones en rayos X y ondas de radio proveen informacién de los sitios donde

es liberada la energia durante una fulguracién, Foukal [2004]. En rayos X blandos se
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observa que la liberacién inicial de energia se produce en arcos magnéticos cerrados, o
en arcadas. Estos arcos cruzan la linea neutra de una AR conectando puntos fotosféricos
de polaridades opuestas. En la fase impulsiva, los nicleos de plasma mas calientes,
entre 10 x 10° K y 20 x 10% K, se ubican cerca del centro de los arcos magnéticos, con
densidades de plasma del orden de n = 10" m~3. La energia de los pulsos de rayos X
duros que aparecen en esta fase indicaria temperaturas del orden de 10° K si el proceso
de generacién fuese térmico. Los rayos X duros provienen mayormente de los puntos de
pie de los arcos magnéticos visibles en Ha y rayos X blandos (cintas de fulguracion),
aunque también se detectan en regiones coronales tipo cuspide a alturas de 50 Mm o

mayores. La mayor emisién de rayos X duros aparece luego de la fase impulsiva.

Las emisiones en EUV provienen habitualmente de plasma cromosférico evaporado, mos-

trando las estructuras coronales por las cuales fluye este plasma.

En ondas de radio las fulguraciones producen una secuencia de rafagas en distintas
frecuencias producidas por los electrones en movimiento en el plasma magnetizado.

Estas son de distintos tipos:

» Tipo I: Son tormentas de ruido de larga duracién (horas o dias) que ocurren sobre
las AR. Representan las oscilaciones de plasma originadas en la excitacion de

electrones por reconexiones magnéticas continuas.

= Tipo II: ocurren mayormente en fulguraciones intensas y se interpretan como
emisiones de plasma debidas a ondas de choque con velocidades de hasta 1.000
km seg™! generadas durante la fulguracién y que se expanden a partir de la AR.

Estas suelen persistir durante tiempos prolongados.

= Tipo III: ocurren por periodos cortos en un amplio rango de frecuencias y estan

correlacionadas con la fase impulsiva y las rafagas de rayos X duros. Son las més
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comunes y se detectan ya en la fase prefulguracion. Se originan en los chorros de
electrones acelerados a altas energias en las AR, los cuales generan oscilaciones
de plasma. Estos electrones tiene velocidades de 10* a 10° km seg™! en un rango
de energias de 10 a 100 keV y pueden propagan desde la baja corona hacia el
espacio interplanetario por lineas de campo magnético abiertas. La frecuencia de

estas emisiones es directamente proporcional a la densidad del plasma que emite,

por lo que en estas rafagas las altas frecuencias se originan en la baja corona.

= Tipo IV: son emisiones del continuo en un amplio ancho de banda, producidas
por emisiones girosincrotrénicas de particulas no térmicas las cuales han sido ace-
lerados por la fulguracion y estan atrapadas en los campos magnéticos presentes
en plasmoides o en bucles coronales. Cuando se originan en una CME o bucles

magnéticos en expansion, son emisiones de fuente mévil.

= Tipo V: son emisiones del continuo que aparecen eventualmente luego de las Tipo
ITI. Se suponen provenientes de las ondas de plasma que producirian los chorros

de electrones que generan las rafagas tipo III.

= Microondas: son emisiones de hasta cientos de GHz producidas por radiacion sin-
crotrénica de electrones en plasmas extremadamente calientes o electrones relati-

vistas no térmicos. Aparecen en coincidencia con las emisiones de rayos X.

La Fig. 3.2 muestra la apariciéon secuencial tipica de las rafagas de ondas de radio en

diferentes longitudes de onda durante una fulguracion.

3.1.4. Modelos de fulguraciones

Actualmente se acepta que la enorme cantidad de energia liberada durante una fulgu-

racion tiene origen magnético. Esta energia puede estar acumulada en configuraciones
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Figura 3.2: Espectro en ondas de radio de una fulguracién (de Benz [2008]).

estables de los campos y en hojas de corriente a nivel coronal. Un proceso de inestabi-
lidad en la configuracion magnética libera energia mediante una reconexiéon magnética
y la configuracion evoluciona hacia una topologia mas estable. La energia es liberada

en forma de corrientes que producen calentamiento del plasma y aceleracion de particu-

las, Aschwanden [2005].

Las fulguraciones mas importantes ocurren en AR que exhiben una configuracién 9,
es decir, una regién con polaridades magnéticas opuestas que muestra un conjunto de
arcos magnéticos agrupados en forma de arcada, los que abarcan una regién donde la
componente de campo longitudinal sobre la fotosfera es nula, la que se denomina “linea

neutra” o “linea de inversién de campo”.

El campo magnético en la zona de fulguracion se encuentra siempre fuertemente tor-
sionado, configuracion que almacena grandes cantidades de energia. Previo al inicio de
una fulguracién, es normal la aparicion de nuevo flujo magnético ascendiendo desde la
fotosfera. Esto pareceria ser un desencadenante de la liberacién de energia magnética

en forma impulsiva.

El sitio preferencial para la ocurrencia de una fulguracién es la linea que separa los

99



diferentes sistemas de arcos magnéticos, donde se forma una hoja de corriente, o en
una estructura coronal en forma de cuspide. También hay evidencia de fulguraciones
relacionadas con campos magnéticos de formas helicoidales y configuraciones magnéticas

inestables.
La secuencia de procesos que ocurren en una fulguracion es la siguiente, Benz [2008]:

La energia se libera en la corona en una reconexién de campos magnéticos. El proceso
no solo calienta el plasma en la region de reconexion a temperaturas muy elevadas sino
que también acelera eficientemente electrones a altas energias, desde ~ 20 keV hasta
varias decenas de MeV. El proceso de reconexiéon magnética también puede tener lugar

en el interior del Sol o en la baja atmoésfera solar.

La energia se propaga desde la corona hacia la cromosfera lo largo de un bucle magnético,
por procesos de conduccién térmica o chorros de particulas no térmicas, dependiendo
de cada fulguracion y su particular fase impulsiva. El material de la cromosfera donde
impactan los chorros de particulas aceleradas se calienta a 7' ~ 10" K y se expande
moviéndose hacia la corona en un proceso de ablacién cromosférica. El movimiento de
plasma hacia arriba llena los arcos coronales existentes, los cuales se expanden. Este
proceso puede finalizar aqui o ser parte de una desestabilizacién mucho mayor en la
corona, cuando el confinamiento magnético de una parte considerable de la corona se
rompe. Entonces toda una regién coronal se expande y es expulsada hacia el espacio
interplanetario por las fuerzas magnéticas, constituyendo una CME. No obstante esto,

el proceso de eyeccion de una CME es en general independiente del de una fulguracién.

Existen numerosos modelos de fulguracion, los que en general proponen topologias de
campo magnético capaces de producir diferentes tipos de reconexiones magnéticas en
regiones coronales, mediante la existencia de componentes de campo opuestas y cercanas

y por lo tanto hojas de corriente, Tandberg-Hanssen and Emslie [1988]. El modelo
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de fulguracion mas aceptado corresponde al “modelo estandar”, también denominado
“modelo CSHKP”, sigla derivada de los autores que lo fueron desarrollando en sus
comienzos, ( Carmichael [1964]; Sturrock [1966]; Hirayama [1974]; Kopp and Pneuman
[1976]).

En la Fig. 3.3 se muestra un esquema de este modelo tomado de Lin [2004]. En este
esquema, la energia es liberada mediante una reconexion sobre un bucle magnético
coronal. Los rayos X duros y las ondas de radio més intensas provienen de particulas
no térmicas aceleradas a altas energias en esta region de reconexién. Estos chorros
de particulas inciden sobre el bucle coronal y por él precipitan hacia la cromosfera
conjuntamente con frentes de conduccion térmica en el plasma. Este bucle irradia rayos

X suaves cuando se calienta.

Un segundo proceso de calentamiento ocurre en los pies del bucle magnético, producido
por la pérdida de energia de las particulas que impactan en la cromosfera. Este pro-
ceso puede atribuirse a calentamiento segin modelos “no térmicos” o “thick target”,
o por conduccion térmica de ondas actsticas-iénicas segin un modelo “térmico disipa-
tivo”, Tandberg-Hanssen and Emslie [1988]. De los pies del bucle provienen emisiones
de rayos X blandos y eventualmente rayos X duros, cuando el plasma cromosférico se

calientan y evapora.

El material cromosférico evaporado llena el bucle magnético, momento en el que aparece
la mayor parte de las emisiones observables. Estas provienen de este plasma maés denso
y caliente dentro del bucle, mayormente en las bandas de Ha, UV y rayos X blandos.

Estas emisiones se observan superpuestas a distintas alturas coronales.

El punto de reconexién magnética inicial gana altura a medida que transcurre el tiem-
po, con lo que los pies de los arcos magnéticos se van separando a medida que progresa

la fulguracién y la evaporacion cromosférica es visible en diferentes bucles que se van
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superponiendo unos a otros. Luego que la fulguracion llega a un maximo de emisién
en las distintas bandas observables, sobreviene un proceso de enfriamiento general de
la regién involucrada, durante el cual son mayormente visibles los denominados arcos
posfulguracién. Cuando la temperatura desciende por debajo de cierto umbral, sobre-
viene un proceso de colapso de los arcos posfulguracion y el plasma dentro de los arcos

desciende rdapidamente a la cromosfera, Benz [2008].

flujo de reconexion > |~ hoja de corriente
region de rayos X duros > 1031( —

choque isotérmico |
; /|—— chorros Mach 2

By choques
frente de conduccion

7 b
bucles de rayos X blandos 10 K \

linea de campo magnético

flujo de condensacion
bucles UV 19°K

i bucles Ha 1l]4K
flujo de condensacion

evaporacion —3,
cromosfera

\F\ cinta de fulguracion
flujo en la cromosfera

Figura 3.3: Esquema del modelo estandar o CSHKP (de Forbes and Acton [1996], Lin
[2004]).

El modelo de fulguracién estandar fue luego ampliado por varios autores, Svestka and
Cliver [1992], Shibata et al. [1995], con la incorporacién de la eyeccién de un filamen-
to. Este se denomina “modelo unificado” y da cuenta de las fulguraciones eruptivas.
En este modelo, la reconexién magnética que dispara la fulguracion es inducida por la
elevacién de un plasmoide, es decir, una estructura de plasma confinado por un campo
cerrado en dos dimensiones, o por un tubo de flujo con torsion helicoidal en tres di-
mensiones. El modelo unificado continué desarrollandose con los trabajos de Forbes and
Acton [1996], Tsuneta [1997], Lin and Forbes [2000], Lin [2004] y su andlisis mediante
simulaciones numéricas MHD en los trabajos de Mikic and Linker [1994], Magara et al.

[1996], Chen and Shibata [2000]. A este modelo también se lo denomina “modelo de
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cancelacion de flujo” o “modelo de catastrofe”.

El modelo unificado propone un mecanismo de generacion de fulguraciones a partir
de las eyecciones de plasmoides o cuerdas de flujo. La energia liberada no proviene
del plasmoide en erupcién ya que este se eleva con una velocidad relativamente baja,
sino que actia como disparador de la reconexiéon magnética y por consiguiente de la
fulguracion. La energia proviene del campo magnético alrededor de la hoja de corriente
y del plasmoide. El modelo propone que la fase impulsiva de la fulguracion corresponde
a la fase inicial de la eyeccion del plasmoide, el que se eleva con velocidades entre 50 y
400 km seg™!. La eyeccién del plasmoide es un proceso generado externamente al de la

fulguracion.

Segin se observa en el esquema de la Fig. 3.4, la eyeccion del plasmoide induce un
fuerte flujo de pasma entrante por debajo de este, con una velocidad similar a la del
plasmoide. Este flujo dispara una reconexion magnética en el punto donde impacta con
los arcos magnéticos que sustentan al plasmoide, Magara et al. [1996]. La cuerda de
flujo del plasmoide esta conectada a la fotosfera, pero en un sitio diferente de donde se

sustenta el bucle coronal subyacente, el cual es equivalente al del modelo CSHKP.

Desde el punto de reconexién, dos chorros de particulas de alta velocidad salen en direc-
ciones opuestas. El chorro hacia abajo choca con la parte superior del bucle magnético,
produciendo una onda de choque MHD de modo rapido, lo que genera una region de
plasma muy caliente y electrones de alta energia. Este proceso no se produce en el chorro

en direccion hacia arriba debido a la baja densidad de esta region.

Segun este modelo, el hecho que la fulguracién generada sea de tipo impulsivo o tipo
gradual dependera de la velocidad del flujo de plasma entrante hacia el punto X en la
etapa desencadenante de la reconexion. Una velocidad mayor produciria un proceso mas

rapido de reconexion, generando un chorro de particulas hacia abajo mas energético y
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por lo tanto un choque MHD a mayor altura del bucle magnético, haciendo que las emi-
siones sean de tipo no térmicas. Una fulguracion de tipo gradual permite que el choque
del chorro de particulas se produzca en el bucle coronal, donde la densidad es ma-
yor producto de la evaporacion cromosférica, generando emisiones predominantemente

térmicas.

La cuerda de flujo del plasmoide actiia como un pistén comprimiendo el campo por
debajo y forzando al plasma hacia la hoja de corriente en el punto X, generando una
reconexiéon explosiva. Los roles de este plasmoide en una fulguracién serian los de inhibir
la reconexién en momentos previos a la fulguracion permitiendo que la configuracién
magnética almacene energia, e inducir un fuerte flujo entrante en la zona de reconexion

en el momento que este se eyecta.

Los autores del modelo sugieren que es aplicable no solamente a las fulguraciones erup-
tivas o de dos cintas, sino también a las confinadas, dependiendo de si los campos
magnéticos son abiertos o no. Ademas se aplicaria a las fulguraciones de pequena es-
cala, las cuales tienen propiedades comunes con este esquema. Sin embargo, el modelo

unificado no puede dar cuenta de muchos de los eventos observados.

En el modelo existen varios topologias posibles de reconexion magnética y varios meca-
nismos probables de aceleracién de electrones y de transporte de energia desde la corona

a la cromosfera, los cuales estdn actualmente en estudio y debate.

Existe una variedad de modelos de reconexion, los cuales se pueden dividir entre 2D y
3D. En 2D las topologias posibles incluyen lineas de campo cerradas y abiertas, ademas
de configuraciones bipolares, tripolares y cuadrupolares, segiin modelos clasicos o turbu-
lentos, Aschwanden [2002]. En 3D el nimero de topologias posibles es todavia mayor y
las reconexiones magnéticas pueden ocurrir con puntos de campos nulos o sin ellos. Solo

algunas han podido ser identificadas observacionalmente, Fletcher et al. [2001], DesJar-
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Figura 3.4: Esquema del “modelo unificado” de fulguracién (de Lin [2004]).

dins et al. [2009].

Los probables mecanismos de aceleracion de particulas en la zona de reconexién son:
aceleracion por campos eléctricos continuos, aceleracion estocéastica y aceleracion por
ondas de choque, Aschwanden [2002]. Otros autores proponen la aceleraciéon por ondas

de Alfvén, Fletcher and Hudson [2008].

La altura de la region de reconexién magnética se estima entre ~ 5.000 y 50.000 km y
su extension vertical entre ~ 100 y 1.000 km, Aschwanden [2002], con una altura de los
bucles de fulguracién entre ~ 5.000 y 35.000 km, tipicamente 10.000 a 12.000 km. El

tope de estos bucles magnéticos es el sitio de aceleracion y radiacién térmica primaria.
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Las fuentes de rayos X duros se sittiian entre 800 y 1.700 km sobre la fotosfera mientras
que el pico de emisiéon EUV se sitia en ~ 3.000 km de altura, Battaglia and Kontar

2011].

3.1.5. Energias en las fulguraciones

La energia involucrada en todo el proceso de una fulguracion tiene multiples compo-
nentes. La energia primaria proviene de los campos magnéticos, donde es almacenada
y luego liberada por reconexion. Existe una energia intermedia que esta involucrada en
los procesos de aceleracién de particulas y calentamiento térmico y una energia liberada
en las etapas finales del proceso mediante radiacién electromagnética y energia cinética
involucrada en eyecciones de plasma. Los modelos de reconexion magnética indican que
la energia magnética se reparte primariamente entre calentamiento 6hmico y movimien-
to de fluido por partes iguales, es decir calor, particulas aceleradas no térmicas, ondas

y movimiento de plasma, Benz [2008].

La fase impulsiva de las fulguraciones contiene la mayor parte de la energia total irra-
diada, Fletcher et al. [2011]. Las observaciones indican que las porciones del espectro
de luz blanca e infrarroja dominan respecto del UV y los rayos X, tomando un 77 %
del total de la energia. La radiacion en rayos X blandos a partir de 1,5 keV contendria

menos del 10 % de la energia total radiada.

La determinacion observacional de las energias liberadas en todo el proceso de una

fulguracion es dificultosa y solo se ha podido obtener en unos pocos eventos observados.

A modo de referencia, en la Tabla 3.2 se listan las energias determinadas en dos fulgura-
ciones de clase X del ano 2002, Fletcher et al. [2011], incluidas las eyecciones coronales

de masa (CME) asociadas a estos eventos. Se observa que las energias involucradas en
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la eyeccion de una CME son comparables a la suma de la energia radiada y la de las

particulas de altas energias durante una fulguracion.

| | 21 de Abril de 2002 | 23 de Julio de 2002 |

’ Energia primaria magnética ‘ 10%3 ] ‘ 10%3 ] ‘
Fulguracion: Energias intermedias
Electrones (> Enin) 10%2 ] 10%42 ]
Tones (> 1 MeV nucleén™) < 1079 J 10249 J
Plasma térmico (T > 5 MK) 10?41 J 10734 J
Fulguracién: energia radiante
de GOES 10243 J 10240 J
asumiendo Liga/LX = 100 10%2 ] 10%:2 ]
CME
Energia cinética 10%3 ] 10%3 ]
Energia gravitatoria y potencial 1027 )] 10241 )]
Energfa de particulas a 1 UA 10245 J <10%J

Tabla 3.2: Energias de dos fulguraciones clase X (de Fletcher et al. [2011]).

Por otra parte, algunos autores utilizaron simulaciones numéricas para estudiar el mode-
lo de fulguracion estandar, Shibata [2005], obteniendo relaciones entre algunos pardme-
tros involucrados en el modelado. Yokoyama and Shibata [2001] encontraron la siguiente
ley para obtener la temperatura en el tope de un bucle coronal T" durante una fulgura-

cion:

B\ [ L\ /ng\-V7
7~ 10k (B = (-) 3.1
( 50 ) 109 109 (3.1)
donde B es la intensidad de campo magnético expresada en Gauss, L es la longitud
del bucle reconectado expresada en cm y ng es la densidad de electrones previa a la

ocurrencia de la fulguracién expresada en cm ™2, o:

B L \*"
T~ |—row=— (3.2)
2R/ 2Tp
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donde p es la densidad coronal y kg es el coeficiente de conduccién de calor (kg & 1076)

en unidades cgs, Aschwanden [2005].

La liberacién de energia magnética se puede describir como variable linealmente en el

tiempo mediante la siguiente expresion:

B? B?
zgwncAt%EO,lcit (3.3)

dE,,
dt

donde E,, es la energia magnética, V;, es la velocidad del flujo entrante en la regién de

reconexion, cy es la velocidad de Alfvén y t es el tiempo, Yokoyama and Shibata [2001].

3.2. Las fulguraciones en luz blanca.

Las fulguraciones en luz blanca, “white light flares” (WLF), fueron descubiertas por Ca-
rrington [1859] y Hodgson [1859]. Son eventos transitorios de corta duracién visibles
como abrillantamientos de pequenos nicleos en el continuo fotosférico, asociados nor-
malmente a fulguraciones muy energéticas, con niveles de rayos X blandos, rayos X

duros y radiacién ultravioleta (UV) muy elevados, Neidig and Cliver [1983].

Su observacion es rara y dificultosa, debido a que el incremento del continuo fotosférico
durante una fulguracién se produce en nicleos compactos, a menudo de tamanos an-
gulares de 3” o menores. Se ubican generalmente en AR, cerca de manchas solares y
presentan incrementos pequenos de la luminosidad con respecto de la emisién fotosféri-
ca normal. Estas emisiones transitorias de duraciones variables, usualmente entre 2 y 3
min, compiten con las fluctuaciones fotosféricas normales originadas en los movimientos

convectivos de la granulacién y las oscilaciones fotosféricas de 5 min, Potts et al. [2010].

Se han obtenido observaciones de WLF desde observatorios en tierra solo en contados
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eventos, Hudson et al. [2010], debido en general a malas condiciones atmosféricas durante
su observacion y a la baja resolucién espacial y temporal de los telescopios utilizados.
En los dltimos anos también se han observado eventos WLF' desde el espacio y en forma

combinada con telescopios en tierra, Xu et al. [2006], Isobe et al. [2007].

Las observaciones espaciales, sin las limitaciones instrumentales de la atmédsfera terrestre
(TRACE, Yohkoh, Hinode) han permitido extender las observaciones de WLF a eventos
menos energéticos. Recientemente y mediante observaciones desde tierra en el “Swedish
Solar Telescope” (SST), utilizando técnicas especiales que incluyen la utilizacién de
Optica adaptativa en conjunto con algoritmos de reconstruccion de imagenes Jess et al.

[2008], se han podido observar WLF en fulguraciones por debajo de clase C2,0.

Kretzschmar [2011] sugiere que la mayoria de las fulguraciones de clase C a X presentan
emisién en el continuo fotosférico y Jess et al. [2008] afirma que todas las fulguraciones
presentan emision en luz blanca, solo que no se pueden resolver con los telescopios

actuales.

La importancia de la observacién de WLF radica en que el aumento de la irradian-
cia durante una fulguracién esta dominado por la emision en luz visible e infrarroja
(77% del total), mientras que el aumento de emisién en rayos X y UV es solamente
alrededor de un 23 % del total. Esto ocurre ain durante la fase impulsiva de la fulgura-
cién, Potts et al. [2010]. Por lo tanto, un adecuado estudio de las energfas involucradas
en este tipo de eventos requiere de mediciones precisas en todas las bandas del espectro

electromagnético, principalmente en luz visible e infrarroja, Benz [2008].

La distribucién espectral de los WLF no se conoce detalladamente, Hudson et al. [2010]
y se utilizan observaciones en determinadas bandas del espectro como indicadores de la

emisiéon total. En observaciones espaciales con el instrumento “Solar Optical Telescope”

(SOT) a bordo de Hinode, se toma la banda G en 430 nm (0,18 nm FWHM) como

69



indicador del incremento total de emisién en luz blanca, Isobe et al. [2007].

Uno de los aspectos controversiales de los WLFE es la naturaleza y el origen de la emisién
en el continuo. Algunos autores sugieren que el incremento en las emisiones preferen-
temente en el azul debe su origen a la ionizacién de atomos de H, seguido de recom-
binaciones de Balmer. Otros en cambio sugieren que los iones H™ son la fuente de la

radiacién en niveles fotosféricos mas profundos, Tandberg-Hanssen and Emslie [1988].

La presencia de emisién en las series de Balmer y Paschen indica que el fenémeno in-
volucra niveles cromosféricos y capas fotosféricas superiores, Neidig [1989]. La marcada
correlacién con las emisiones en rayos X duros, Matthews et al. [2003], Metcalf et al.
[2003], sugiere que la energia depositada en la parte superior cromosférica es trans-
portada hacia alturas inferiores por radiacién y los WLF no serian diferentes de las

fulguraciones ordinarias en las cuales no se observan emisiones en luz blanca.

Benz [2008] indica que las emisiones el luz blanca y rayos X blandos no son la forma de
liberacién inicial de energia en una fulguracion, sino que estas corresponden a una etapa
posterior originada en choques de chorros de electrones acelerados a altas energias (10-
100 keV) en el proceso de reconexiéon magnética que da origen a la fulguracién. Otros
autores has sugerido que también los protones energizados intervienen en la emision
de los WLF, pero la marcada correlaciéon con la emision de rayos X duros favorece
la hipdtesis de que los electrones son los responsables de la emisiéon en luz blanca.
Tampoco los iones acelerados a altas energias ( > 30 MeV) son candidatos a producir
los WLF debido a que en algunos eventos se ha observado que su precipitacion ocurre

separadamente de la de los electrones, Hurford et al. [2006].

En el modelo de fulguracién estandar (seccién 3.1.4), la energia se libera a partir de
reconexiones de campos magnéticos en regiones pertenecientes a la corona solar, lugar

donde son acelerados los electrones. Estos descienden por los arcos magnéticos hacia
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zonas mas densas de la atmdsfera solar donde impactan con las particulas presentes en
el plasma, produciendo radiacién de frenado en un modelo de colisiones “thick target”.
Esta radiacién se produce en los puntos de los pies de los bucles magnéticos que sustentan
las cintas de fulguracién y se observa en casi todas las longitudes de onda de las bandas
de rayos X y radio. Estudios de la energia involucrada en los WLF han indicado que
la energia necesaria para alimentar la emisién fotosférica es similar a la energia total

transportada por el haz de electrones, tal como propone Metcalf et al. [2003].

El modelo estandar presenta varios aspectos que en la actualidad no estan del todo
claros, algunos de los cuales se podrian dilucidar con el estudio sistematico de WLEF.
Principalmente existen dos cuestiones no resueltas, la altura de formacién y el meca-
nismo de generacién de la radiacién emitida en los WLF. Este modelo asume que los
electrones no pierden energia en choques en la corona por su baja densidad, por lo que
rapidamente penetran en la cromosfera, lugar donde si colisionan y adquieren energia
térmica liberando radiacién de frenado. Se requiere de un proceso muy eficiente de
conversion de energia magnética en cinética para producir esos chorros de electrones
acelerados no térmicos, proceso que no es completamente comprendido en la actuali-
dad, Krucker et al. [2011]. Si se supone que los electrones producen la emisién en luz
blanca, no esta claro como las cintas de fulguraciéon visibles en rayos X duros, que se
supone se originan en la cromosfera, se relacionan con las fuentes de emision de luz

blanca que se espera se originen a alturas més bajas en la fotosfera.

En los eventos de pequena escala con energias < 20 keV, el haz de electrones no podria
penetrar mas abajo de la parte superior de la cromosfera, por lo que algunos autores
proponen un mecanismo de transporte de energia térmico hacia la fotosfera denominado

“back warming”, Machado et al. [1989).

Por otra parte, son interesantes de estudiar las fases de decaimiento de los WLF ya que

estas son independientes de los procesos de aceleracién iniciales y las emisiones en luz
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blanca deberian tener un tiempo de decaimiento similar en todos los eventos, Krucker

et al. [2011].

3.3. La linea cromosférica Call K

El perfil de emision-absorcion de la linea cromosférica Call K centrada en 393,37 nm se
muestra en la Fig. 3.5. La parte inferior de la curva muestra el comportamiento tipico
de la linea en regiones solares tranquilas y la parte superior refleja el comportamiento
en regiones donde hay actividad cromosférica y existe un considerable aumento de la

emisién. Ambas curvas presentan una delgada regiéon de absorcién en su parte central.

Se suelen agregan los indices 1, 2, 3, para indicar distintas regiones del perfil de Call
K. De esta manera K1 se refiere a una porcién lateral de la linea de absorcién, K2 a
las regiones de emisién mas centrales y K3 a la zona de la delgada linea de absorcion
del centro como se observa en la Fig. 3.5. Suelen ademas agregarse a estos indices las
letras R y V para indicar si se trata del ala violeta o el ala roja de la regiéon a la cual se

estd refiriendo.

Intensidad Relativa

Region tranquila

|<— 0,1 nm —)l

Longitud de Onda

Figura 3.5: Perfil de la linea Call K mostrando el comportamiento para una regién
tranquila (inferior) y una regién con actividad cromosférica (superior) (de Foukal [2004]).

La linea Call K es muy sensible a la presencia de campos magnéticos, de manera que la
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absorcién de esta linea en inversamente proporcional al campo magnético presente en
la regién que le da origen. Esto es valido para campos moderados, cosa que no ocurre
para las manchas solares y regiones donde hay presencia de campos magnéticos muy

intensos.

En base al modelo cromosférico de Sol tranquilo VAL-F, Vernazza et al. [1981], la altura
de formacion de las bandas K1, K2 y K3 cubre practicamente toda la cromosfera. K1 y
K2 cubren alturas inferiores al centro de linea de Ha (entre 500 y 1.000 km aproxima-
damente) y K3 se sitia alrededor de 1.800 km. Esto se puede apreciar en el grafico de
la Fig. 3.6, donde se muestra la temperatura cromosférica en funcion de la altura segin

el modelo VAL-F y la altura de formacion de las diferentes lineas cromosféricas.
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Figura 3.6: Distribucién de temperaturas en la cromosfera segin el modelo VAL-F
(de Vernazza et al. [1981]).

La comparacion de las emisiones en diferentes lineas permite analizar el comportamien-
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to a distintos niveles cromosféricos de eventos dinamicos tales como fulguraciones, para
de esta manera cotejar los modelos tedricos de formacién y evolucién los mismos, Ding
[1999]. Por otra parte no es posible medir temperaturas directamente en la baja cromos-
fera, por lo que se utilizan las observaciones en la linea Call K para inferir teéricamente

las temperaturas existente en esas regiones.

Entre los fenémenos observables en Call K se pueden citar las faculas cromosféricas, las
cuales son estructuras extensas que presentan mayor brillo que sus alrededores y son
visibles en todo el disco solar. Son similares a las faculas fotosféricas que son observables
en luz blanca y solo visibles en las cercanias del limbo solar. Su exceso de emision se
debe a que tienen temperaturas de varios cientos de grados superiores a las regiones
circundantes y a menudo predicen la apariciéon de AR y manchas solares, ya que se

relacionan con la emergencia de flujo desde la fotosfera.

También son visibles los poros, manchas solares muy pequenas que pueden tener corta
vida o bien devenir en manchas solares verdaderas desarrollando previamente una zona
de penumbra. Por otra parte las manchas solares son visibles en Call K de manera
similar a como se observan sobre el continuo fotosférico en luz blanca, Bhatnager and

Livingston [2005].

Alrededor de la zona de penumbra de la manchas solares son eventualmente visibles una
especie de anillos brillantes que se denominan “bright rings”, regiones en que la emisién
puede alcanzar valores un 10 % superiores a la de sus alrededores. Algunos autores
sugieren que esta emision de debe al exceso de energia generado por la supresién del

transporte de energia convectiva en las manchas solares.

En regiones cromosféricas tranquilas, es visible la estructura de la red cromosférica y
las celdas que demarcan los supergranulos de conveccién subfotosférica, Zirin [1988], los

cuales presentan tamanos de 30.000 a 35.000 km con tiempos de vida de unas 20 horas.
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Con alta resolucién espacial y temporal son visibles las denominadas “Ellerman bombs”
(EBs). Estas tltimas aparecen en AR emergentes y son causadas probablemente por
reconexiones magnéticas generadas durante la emergencia de flujo desde la fotosfera.
Son consideradas microfulguraciones que producen emisiones muy localizadas y que
podrian contribuir al calentamiento de la region cromosférica inferior, entre 600 y 1.100

km sobre la fotosfera, Pariat et al. [2007].

Los “K grains” también denominados “intranetwork bright points” o “cell flashes” son
puntos brillantes intermitentes que se encuentran dentro de la red cromosférica y en
regiones tranquilas. Son visibles por periodos de tiempo inferiores a 1 min y reaparecen
luego de 3 o 4 min. Algunos autores sugieren que existe correspondencia entre estos
fenémenos y ciertos puntos de mayor brillo que aparecen en la denominada banda G en

observaciones fotosféricas.

3.4. Las emisiones en Hao

El analisis cuantitativo de las emisiones cromosféricas en la linea de Ha es complejo
debido a que la linea es dpticamente gruesa en la cromosfera y se forma en ausencia
de “local thermal equilibrium” (LTE), por lo que no presenta relacién directa con las
condiciones locales. Ademds, la cromosfera es muy dinamica con grandes fluctuaciones
en la densidad y la temperatura, Carlsson et al. [2008]. En las emisiones se suman
las contribuciones de la emisién fotosférica y de la emisién-absorcion cromosférica. Ha
representa las transiciones entre los niveles n=2 y n=3 del H, donde la densidad local y
los procesos de calentamiento producen modificaciones tanto en la emisién como en la

absorcién, Aschwanden [2005].

El centro de la linea normalmente aparece en absorcién en regiones tranquilas, pero es

marcadamente visible en emisién durante las fulguraciones con la consiguiente satura-

75



cién de los detectores. En la Fig. 3.7 se aprecia un esquema del incremento del perfil
de la linea Ha en emision para regiones en fulguracion, respecto del perfil en absorcion

para regiones tranquilas.

Los nticleos de emisién durante las fulguraciones se observan mejor en las alas de Ha,
las cuales tienen una altura de formacion mas cercana a la fotosfera y por lo tanto no

tienen un incremento de intensidad tan marcado como el centro de la linea.

Las respuesta de la linea en los puntos de pie de los bucles coronales durante una ful-
guraciéon se debe a la precipitacion de electrones no térmicos, conducciéon del calor y
presion coronal, esta tltima presumiblemente producida por la evaporacién cromosférica
dentro de bucles coronales. Ricchiarzzi and Canfield [1983] presentaron una solucién de
un modelo estatico de respuesta cromosférica ante estos efectos indicando que la ioniza-
cion y el calentamiento debido a electrones no térmicos es el mecanismo que prevalece
en la baja cromosfera. En las fulguraciones compactas solamente la conduccion térmica
puede dar cuenta de la ablacién cromosférica. Canfield et al. [1984] aplican este modelo
para analizar las emisiones en Ha al variar el flujo de electrones no térmicos, la presién
coronal y la conduccion térmica. Estos estudios proporcionan un diagnéstico sobre los
efectos sobre la intensidad en el centro y en las alas de la linea Ha, asi como el ancho

y la inversién central de su perfil.

Canfield and Gunkler [1985] analizaron la evolucién del perfil de Ho durante una fulgu-
racién compacta comparandola con el modelo de Canfield et al. [1984] y concluyeron que
la ablacién cromosférica es controlada por la conduccion de calor en lugar de procesos
no térmicos. Ademsds, la evolucion de las alas de Ha se correlaciona con las emisiones

en rayos X debidas a procesos no-térmicos y efectos de presion coronal.

Wiilser et al. [1994] analizaron el proceso de evaporacién cromosférica durante una ful-

guracion encontrando que las emisiones Ha son consistentes con un flujo de energia
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depositada por electrones no térmicos sobre un drea de A ~ 4.500 km? y con veloci-
dades de v ~ 50 km seg~!. La ablacién cromosférica produce un flujo ascendente de
plasma caliente observable mediante el corrimiento al azul en la linea de CaXIX y si-
multaneamente flujos descendentes de gas cromosférico visibles como corrimiento al rojo
en Ha que equilibran el impulso lineal, proceso que también se denomina condensacién

cromosférica, Aschwanden [2005].

Fulguracion
(WLF)

100

Fulguraciéon

50

Sol tranquilo

| | 1 ]
-0.4 03 0.2 -0.1 0 +0,1 +0.2 +0,3 +0,4
—— m

Figura 3.7: Perfil de la linea Ha durante una fulguracion.

La precipitacion de particulas de alta energia produce ademas una polarizacion lineal
de las emisiones de la linea Ha, la cual se denomina polarizacién de impacto. Es una

polarizacién débil y dificil de medir, Aschwanden [2005].

El comportamiento en general de las emisiones en Ha ha sido estudiado por varios au-
tores mediante modelos y simulaciones numéricas. Dado que Ha proviene de estados
excitados de H, su opacidad es muy dependiente de la temperatura, Carlsson and Stein
[2004]. Por otra parte, el pardmetro [ cambia de valores mayores a 1 en la baja cro-
mosfera a valores menores a 1 en la alta cromosfera, indicando procesos dominados por
los parametros del plasma en la regiones inferiores y dominados por los campos en las

regiones superiores.
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Carlsson and Stein [2002] estudian la dindmica de la ionizacién del H en la cromosfera
mediante simulaciones numéricas, encontrando que las escalas de tiempo de los procesos
de ionizacién y recombinacién son largas, de 10% a 10° seg. Estos tiempos son mayores
que las escalas de tiempo de muchos eventos dinamicos cromosféricos, por lo que nor-
malmente no se alcanzan los estados de equilibrio. Entonces la emisiéon cromosférica en
una region localizada depende de las condiciones de temperatura, densidad y radiacion,
tanto actuales como pasadas. Debido a que las tasas de ionizacién-recombinacion se
incrementan con la temperatura y la densidad, en presencia de ondas de choque preva-
lecen los estados ionizados ya que los procesos de recombinacion son mucho maés lentos
que los de ionizacién. Estos ultimos se ven incrementados en un factor de 6 respecto de

los valores en equilibrio.

Leenaarts et al. [2007] realizaron simulaciones 2D de la atmdsfera solar calculando
los estados de ionizacion del H en condiciones no LTE. Como resultado obtuvieron
variaciones de temperatura mayores que en los calculos LTE, con una estructura de
temperaturas que difiere mucho entre regiones con campos magnéticos fotosféricos de
aquellas intermedias més tranquilas. Las temperaturas superan los 10.000 K en presencia

de choques y son menores que 2.500 K en areas calmas.

Ademas, la opacidad de la linea de Ha es proporcional a la poblacion del nivel n=2 del
H y por lo tanto a su densidad, la cual estd acoplada a la poblacién de iones HT que se
producen por las altas temperaturas en presencia de ondas de choque. Esta poblacion

se mantiene elevada aiun durante periodos calmos.

La poblacién n=2 es alta en las estructuras dinamicas tales como las “fibrillas”, dos
ordenes de magnitud mayores que en sitios adyacentes a ellas, lo que hace que sean
opticamente gruesas en Ha ain con bajas temperaturas. Por otra parte, la cromosfera

a igual altura fuera de las “fibrillas” es épticamente fina en Ha.
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Rutten [2008] indica que la emisién en Ha depende de una combinacién de funcién fuen-
te, opacidad, desplazamiento Doppler y ensanchamiento de la linea por efecto Doppler.
La contribucion de estas componentes solo se puede resolver analizando en detalle el

perfil completo de la linea.

Leenaarts et al. [2012] estudian las emisiones de la linea de Ha aplicando simulaciones
numéricas MHD y calculos de transferencia radiativa 3D en modelos no LTE. Los autores
concluyen que la intensidad en el centro de la linea correlaciona inversamente con la
altura de formaciéon media de la misma (mayor altura, menor intensidad) y que la
opacidad es mas sensible a la densidad que a la temperatura en la alta cromosfera. En
la baja cromosfera sin embargo las emisiones dependen mayormente de la temperatura.
El ancho de la linea es una medida de la temperatura del gas en la regién de formacion
y también del gradiente de la funcién fuente como funcion de la profundidad optica. El
ancho de la linea no se ve mayormente influido por los gradientes de velocidad en la linea
de vision. Ciertas formaciones cromosféricas tales como las “fibrillas”, las que son visibles
como oscuras en Ha, no exhiben una correlaciéon con la temperatura y la velocidad
vertical del plasma. Estas estan mayormente determinadas por los campos magnéticos
fotosféricos, los cuales generan regiones de mayor densidad de plasma alineadas con

regiones de mayor intensidad de campo magnético.

3.5. Eyecciones coronales de masa - CME

Las eyecciones coronales de masa (CME), son grandes nubes de plasma y campos
magnéticos que salen despedidas del Sol. Sus masas estdn en el rango de 1 x 10! -
4 x 10" kg, con un promedio de 3 x 10'? kg. Abarcan tamafios angulares entre 2° y
360°, aunque en una fracciéon importante de eventos el tamano angular es menor de

20°, Chen [2011].
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Fueron descubiertas a principios de la década de 1970 con corondgrafos a bordo de la
misién espacial “Orbiting Solar Observatory, OSO-77, Tousey et al. [1973]. Hoy se conoce
que al impactar la magnetosfera terrestre, las CME causan las tormentas geomagnéticas,
originando grandes disturbios electromagnéticos y lluvias de particulas de alta energia

en nuestro planeta.

Las CME se definen como un cambio observable en la estructura coronal que ocurre
en una escala de tiempo de minutos a horas, e involucra la apariencia y prolongacién
hacia afuera de una nueva, discreta y brillante componente en luz blanca en el campo

de visién de un corondgrafo, Hundhausen et al. [1984], Schwenn [1996].

Las CME no irradian, sino que la intensidad observada en los corondgrafos se produce
por dispersion Thomson de la radiacién provenientes de la fotosfera en los electrones
que conforman la nube de plasma. Por lo tanto, las CME son observables mayormente
en luz visible. La intensidad observada en luz blanca es proporcional a la densidad de
electrones de la nube, pero no a la temperatura de la misma. La intensidad registrada
en un coronografo depende del angulo de incidencia de la radiaciéon fotosférica sobre
la CME respecto de la linea de vision del instrumento, por lo que las CME son mas

observables en el plano del cielo, Chen [2011].

Las CME son un fenémeno muy comin, con una tasa de ocurrencia de 0,56 eventos
por dia durante las épocas de minimo solar y de 4,5 eventos por dia durante el maximo
solar, Gopalswamy et al. [2003]. Cerca de la época de minimo solar, el origen de estas
eyecciones estd confinado principalmente a la zona ecuatorial solar, mientras que en
los periodos de maxima actividad, éstas pueden ser observadas en todas las latitudes
solares. No representan una pérdida de masa significativa para el Sol ya que constituyen

solo del 5% de la masa que conforma el viento solar.

La ocurrencia de las CME estd mayormente asociada a la erupcién de prominencias y
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menos relacionada con fulguraciones. Sélo en un 40 % de los eventos CME se constata la
existencia de una fulguracion cerca del sitio de la eyeccion. En cuanto a su relacion tem-
poral, las fulguraciones pueden tener lugar antes, ser simultaneas o producirse después

del despegue inicial de las CME.

Por otro lado, en un 70% de los eventos de CME se ha identificado la ocurrencia
simultanea de una prominencia eruptiva, o la desaparicién brusca de un filamento sobre

el disco solar.

Las CME pueden presentar formas variadas, las que a menudo dependen de la linea
de vision de los corondgrafos respecto de la direccion de evolucién tridimensional de
cada evento particular. En general pueden distinguirse dos tipos; las CME “angostas”
y las CME “normales”. La primeras tienen un aspecto de tipo chorro o “jet” durante
su evolucién, por lo que algunos autores sugieren que se desplazan a lo largo de lineas
de campo magnético abiertas. Las de tipo “normal” presentan un arco frontal cerrado.
Estas tienen una estructura tipica que consta de tres partes: un arco frontal brillante
(“leading edge”), una cavidad oscura que sigue al frente (“dark void”) y un ntcleo
més brillante dentro de esta cavidad (“core”). El arco frontal presenta en general un
incremento en densidad de 10 a 100 veces respecto de regiones coronales tranquilas
y la cavidad responderia a una disminucién de entre el 50 % y el 75 %. El ntcleo no

necesariamente es visible, solo un 60 % o 70 % de las CME normales lo exhibe.

La estructura de tres partes se considera la de una CME tipica, aunque solo un 30 %
de los eventos observados puede encuadrarse en esta clasificacion, Chen [2011]. Esta
estructura tipica se asocia a la eyeccién de un filamento o una prominencia eruptiva.
El material que constituye el nicleo de la CME y que se traslada dentro de la cavidad
se supone proveniente del material cromosférico frio que conformaba el filamento en las
instancias previas a la erupcion. En la Fig. 3.8 se puede apreciar una CME de tipo

normal y su estructura de tres partes, tal como fue observada por el coronégrafo “Large
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Angle and Spectrometric Coronagraph” (LASCO) C2 desde el espacio.

Las CME de tipo normal a su vez suelen clasificarse como de tipo “loop” y tipo “halo”,
dependiendo de la direccién de visién del observador, Howard et al. [1985]. Las de tipo
“loop” son la observadas en el plano del cielo y las de tipo “halo” son la observadas de
frente, ya sea alejandose o acercandose al observador. Estas tltimas se aprecian como
estructuras circulares, ya sean circulos parciales (visién angular entre 120° y 360°) o

completos (visién angular = 360°).

2000/02/27 01:54

Figura 3.8: Estructura de tres partes de una CME observada con LASCO C2, misién
SOHO, en el ano 2000.

La velocidades con que se trasladan las CME por el espacio interplanetario se encuentran
entre varios cientos de km seg™ a mds de 1.000 km seg™', Chen [2011]. Se denomina
velocidad proyectada a la observada en el borde frontal, medida sobre el plano del cielo.
La velocidad real tridimensional del frente de la CME suele inferirse a partir de la
velocidad proyectada utilizando varios métodos. El rango de velocidades proyectadas
observadas se encuentra entre 20 y 2.000 km seg™!, aunque se han registrado eventos

con velocidades del orden de 3.500 km seg~!. Sin embargo no puede asegurarse que
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velocidades tan elevadas correspondan a desplazamientos de masa reales en la corona
solar. Las velocidades promedio de las CME son menores durante épocas de minimo

solar, de unos 300 km seg™!, mientras que en el maximo solar son de 500 km seg~!.

La energias cinética y potencial involucradas en un evento CME son similares a las

liberadas durante las fulguraciones y se encuentran entre 10?2 - 10% J.

3.5.1. Modelos de CME

Algunos autores han propuesto que la CME de tipo angostas son parte de los chorros
o “jet” visibles en EUV en la baja corona. Wang et al. [1998] sugirié que estas CME
se originan a partir de un proceso de reconexion magnética entre un dipolo magnético
de pequena escala y un flujo o un arco coronal emergentes, siguiendo el modelo de Shi-
bata et al. [1992]. Esta reconexién magnética produciria, casi simultdneamente, una

fulguracion de tipo compacta.

Las CME de tipo normal suelen considerarse originadas en la erupcién de una cuerda
de flujo. Esto es un sistema de arcos magnéticos formando una estructura tipo toroidal,
fuertemente torsionados o cizallados. Estos arcos pueden contener material cromosférico
frio, estructurando un filamento suspendido a alturas coronales. Esta cuerda de flujo
repentinamente se desconecta magnéticamente de la superficie solar producto de algin

tipo de inestabilidad y conforma una CME, Chen [2011].

Mientras la cuerda de flujo asciende, las lineas de campo superiores e inferiores se estiran
formando en algunos sitios configuraciones antiparalelas de campo, lo que produce la
aparicion de hojas de corriente y procesos de reconexion magnética. Estas reconexiones
serfan las responsables de generar fulguraciones por debajo de la cuerda de flujo y la

apertura de lineas cerradas de campo por encima de la cuerda de flujo, lo que facilitaria
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la eyeccion de toda la estructura hacia la corona. En su ascenso, la CME empuja las
lineas magnéticas superiores formando una especie de frente magnético que conformaria
el “leading edge” y traeria aparejada la ocurrencia de un frente de choque MHD frontal.
Las lineas de campo magnético superiores realmente no se abren, sino que se estiran
hacia el espacio interplanetario en conjunto con la cuerda de flujo. Este modelo de
eyeccién de CME se corresponde con el modelo unificado de fulguracién, también referido

como “modelo estandar de CME-fulguraciones”.

Mecanismos de eyeccién similares podria producirse también con algunos otros tipos
de estructuras diferentes de las cuerdas de flujo y varios tipos de inestabilidades en los

campos magnéticos, los cuales no derivarian en la ocurrencia de fulguraciones.

Entre los probables mecanismos de disparo de estas estructuras se pueden citar:

- La emergencia de campo magnético desde la base de la regiéon de conveccion, el cual
colisiona con el campo preexistente produciendo capas u hojas de corriente.

- El movimiento fotosférico en varias escalas de longitud: rotacion diferencial y convec-
cién granular o supergranular, que mueve y arrastra los anclajes de los bucles magnéti-
cos, construyendo paulatinamente un campo tensionado y torsionado con energia acu-
mulada, Forbes [2000].

- Los desequilibrios en las estructuras magnéticas coronales entre los efectos de la ten-
sion magnética en direccion hacia abajo y presiéon magnética orientada hacia arriba.
Estas estructuras podrian encontrarse en estados muy cercanos a la inestabilidad por lo
que serian desestabilizadas por pequenas perturbaciones, o en estados metaestables, en

los cuales se necesitarian grandes perturbaciones para inducir una inestabilidad.

En este escenario existen varios modelos propuestos, a saber:

Modelo térmico explosivo o “blast”.

Este fue uno de los primeros modelos propuestos, Aschwanden [2005]. Sugiere que la
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fuerza de despegue de la CME la genera un pulso de presién térmica producido durante
una fulguracién. Este proceso desestabilizaria la configuracién magnética y empujaria la
estructura inicial hacia la corona. Actualmente este modelo no se considera apropiado
debido a que no ha podido validarse observacionalmente. Es comun la ocurrencia de
CME sin fulguraciones precursoras, o la apariciéon de fulguraciones después del inicio
del despegue de la CME. A menudo los intervalos de tiempo observados entre ambos
eventos son muy pequenos, o los eventos ocurren casi simultaneamente. Ademds, este
modelo se ha tratado de reproducir mediante simulaciones numéricas sin resultados

satisfactorios.

Modelo del dinamo.

Este modelo propone un mecanismo de generacién de flujo magnético originado en
una rapida acumulacién de tension en los campos. Esta tensién seria producida por
fuerzas externas y se liberaria repentinamente produciendo el despegue de la CME.
Estos procesos de acumulacién de tension podrian existir en las siguientes situaciones:
- Lineas de campo que se torsionan, basicamente por rapidos movimientos de sus anclajes
fotosféricos.

- Estructuras de campo magnético que emergen desde la fotosfera y luego se desconectan
de ella.

- Nuevos arcos magnéticos que emergen de la fotosfera pero que se mantienen anclados.

Modelos de almacenamiento de energia.

En estos modelos denominados de “mass loading”, el proceso de acumulacién de energia

es lento y continuado. Existirian dos sitios donde este proceso podria llevarse a cabo:

- En prominencias, las cuales son estructuras muy densas constituidas por material

cromosférico frio contenido en un volumen pequeno, las cuales podrian acumular altas
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presiones en presencia de campos magnéticos que paulatinamente se torsionan.

- En volimenes de gran tamano con una alta densidad de electrones. Estos podrian
volverse inestables si se solapan eventualmente con otro volumen pero de baja densidad
de plasma (inestabilidades de Rayleigh-Taylor o de Kruskal-Schwarzschild). Este me-
canismo actuaria en las CME observadas en chorros tipo Helmet, los cuales contienen

cavidades con bajas densidades de plasma.

Modelos de liberacién de anclajes

Estos modelos denominados de “tether release”, proponen un mecanismo de liberacion
secuencial de las fuerzas de tensién magnética que mantienen una estructura de plasma
en un estado de equilibrio. Las estructuras magnéticas tales como los arcos coronales
presentan un balance entre la presion y la tensiéon magnéticas, en las cuales ciertas
lineas de campo actian como cuerdas de anclaje. Si alguna de estas ligaduras se rompe,
se produce una desbalance en el resto de los anclajes con un aumento de la presion
magnética sobre ellos, los que comienzan a romperse en forma secuencial al cabo de lo
cual toda la estructura magnética queda liberada a la accién de la presiéon magnética
que la empuja a eyectarse. Este modelo no considera un aumento de la tensién sobre

los anclajes producido por fuerzas externas.

Modelos de incremento de tension de anclajes

Estos modelos denominados de “tether straining”, son similares a los anteriores, pero
proponen un mecanismo de incremento de tension en los anclajes debido a una fuerza
externa. Es decir que todos los anclajes ven incrementada su tensién hasta que superado

un limite, se rompen y liberan catastréficamente a la estructura magnética que conforma

la CME.
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3.6. Ondas coronales globales

La evidencia observacional muestra la existencia de ondas coronales “globales” que
propagan en la atmésfera solar distancias comparables a un radio solar. Otro tipo de
ondas coronales estan restringidas a bucles magnéticos coronales por lo que estas se

denominan ondas coronales “locales”, Ballai and Erdélyi [2003].

Existen observaciones de distintos tipos de ondas coronales globales, segin la banda
del espectro donde se observen. Las ondas Moreton (OM) son visibles en observaciones
cromosféricas como el rastro de una onda coronal que barre la cromosfera. Las ondas EIT
primeramente observadas por el “Extreme ultraviolet Imaging Telescope” (EIT), son
visibles en observaciones coronales EUV. Las ondas “Soft X Rays” (SXR) son observadas

en rayos X blandos.

3.6.1. Ondas Moreton

Las OM son un fenémeno observado por primera vez por Moreton Moreton [1960], More-
ton and Ramsey [1960] en peliculas tomadas de 6 cuadros por minuto en la observacién
cromosférica en el ala azul de la linea de He, (—0,05nm). Son observables en Ha luego
de fulguraciones muy intensas como una perturbacion que exhibe uno o dos frentes su-
cesivos difusos y semicirculares con un patron de intensidad oscuro seguido de uno claro
respecto de las emisiones en regiones cromosféricas tranquilas. Se desplazan alejandose
de la regién donde se ha producido la fulguracién, Warmuth et al. [2004b]. Propagan
con una velocidad casi constante, entre 500 y 2.000 km seg—! y en extensiones mayores
a 500 Mm, por lo que son visibles durante 3 a 6 min. Los frentes semicirculares visibles
en imagenes cromosféricas abarcan sectores angulares con una extensién entre 60° y

120°, Ballai and Erdélyi [2003].
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Varios autores han reportado observaciones de ondas Moreton (OM) en el centro de la
linea Har pero aparentemente son mayormente visibles en las alas de Ha, Uchida [1968],
en corrimientos de +0,08nm. Algunos autores sugieren el ala azul en —0,045nm como

la mejor banda para su observacion.

Las OM siempre ocurren luego de fulguraciones intensas, con caracteristicas impulsi-
vas en su fase prefulguracién, cominmente en concurrencia con rafagas de radio tipo

11, Uchida [1968].

Las OM estan asociadas a la ocurrencia de fulguraciones, pero los frentes de OM no se
han observados en las cercanias de donde ocurre una fulguracion ni en la AR asociada,
sino a decenas de Mm de este sitio, el cual se encuentra aproximadamente en el centro
de las circunferencias trazadas por los arcos de la perturbacion avanzando. Es comun
el ensanchamiento espacial del frente de onda y el decrecimiento de la amplitud de la
perturbacion a medida que esta avanza. El perfil de la perturbacién en Ha exhibe un
crecimiento en amplitud inicial y luego un decrecimiento. Algunos autores sugieren que
la amplitud es creciente desde su origen y solo puede ser observada cuando alcanza un

cierto nivel de intensidad.

Asociado a estos fendmenos se observa también la posterior activacién u oscilacién de
los filamentos observados en He, situados inclusive a considerable distancia del inicio
de la onda y en lugares donde esta no es visible. Estos parecen desaparecer y reaparecer
en periodos de unos 100 seg luego de que son aparentemente alcanzados por el paso de
la perturbacién. Este parpadeo se atribuye al movimiento oscilante de los filamentos en
direccion al observador, lo que origina que el grueso de su emisién-absorcién en Ha se
desplace de la longitud de onda central de Ha: por efecto Doppler y por lo tanto de la
banda de paso del filtro monocromador con que se realizan las observaciones. Debido
a que la activacion de los filamentos se supone originada por el paso de la contraparte

coronal de la onda, a pesar que esta no se detecte, se la suele llamar onda Moreton
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invisible, Smith and Harvey [1971], Tripathi et al. [2009]. En algunos eventos se ha
observado la erupcion de filamentos situados en la AR donde se produce la fulguracién.

También se ha reportado la ocurrencia de fulguraciones simpatéticas.

Las caracteristicas observadas de las OM permiten asociarlas a una onda que viaja por
la corona solar. No puede tratarse de una onda de choque propagando por la cromosfera
por su alta velocidad, por cuanto se requiere un nimero de Mach muy elevado para

reproducir las velocidades observadas, Uchida [1968].

Los trabajos de Warmuth et al. [2004b] indican que la perturbacion se desacelera a
medida que avanza y que la desaceleracion no es constante, se vuelve menor mientras
transcurre mayor tiempo y mayor distancia del origen. Observaciones Doppler muestran
que el material cromosférico ejecuta un movimiento hacia abajo y hacia arriba al paso

de la OM con una velocidad del orden de 0,3 km seg .

Tradicionalmente el origen de las OM se ha asociado a las fulguraciones, Warmuth et al.
[2004b], Moreton and Ramsey [1960], Moreton [1960], Dodson and Hedeman [1964]. Sin
embargo son contados los casos en que son visibles las OM luego de la ocurrencia de una
fulguracion. Algunos autores sugieren que su origen podria deberse a la evolucion de
CME y no a fulguraciones, Biesecker et al. [2002], Cliver et al. [2005], Chen [2006], Ba-
lasubramaniam et al. [2007] y otros proponen que se trataria de la expansién lateral
de los flancos de las CME lo que produciria las OM, Muhr et al. [2010], Balasubrama-
niam et al. [2010], Cliver [2013]. Algunos trabajos reportaron la presencia de multiples
OM propagando simultaneamente, las que estarian originadas por el mismo fenémeno

impulsivo, Balasubramaniam et al. [2005], Muhr et al. [2010].
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3.6.2. Ondas EIT

Las ondas EIT son visibles en observaciones coronales EUV en las lineas del Hierro
ionizado FeXII, FelX/X y FeXV. Fueron descubiertas en imagenes obtenidas con el ins-
trumento “Extreme ultraviolet Imaging Telescope” (EIT) a bordo del satélite “Solar
and Heliospheric Observatory” (SOHO), de donde derivan su nombre, Thompson et al.
[1999]. Exhiben un frente de onda difuso con un perfil de amplitud més bajo que las
OM y con una extension angular de 360°. Propagan en la corona solar en regiones coro-
nales tranquilas con velocidades tipicas entre 170-400 km seg™! y casi constantes, Ballai
and Erdélyi [2003], y se comportan como una perturbacién que propaga libremente.
Son observables a una altura coronal casi constante, atravesando las lineas de campo
magnético presentes en la corona, con velocidades mayores que la velocidad del sonido
en la baja corona, Klassen et al. [2000]. Se estima que en la primera parte de su evolucién
aceleran el plasma coronal debido a la presencia simultanea de emisiones en radio. Su
evolucion es anisotropica cuando el campo magnético coronal es de estructura compleja
y no atraviesan formaciones de campo magnético intensas o lineas neutras, Thompson

et al. [1999].

Cliver et al. [2005] sugiere que el origen de las ondas EIT estaria asociado a las CME
y no a las fulguraciones y que existe una correlacion con ciertos tipos de CME. Esta
correlacion aumenta con la velocidad de eyeccion y el tamano de la CME. Sin embargo
el hecho que exista una CME no es condicion suficiente para la ocurrencia de una onda
EIT. También hay autores que indican que las ondas EIT podrian estar correlacionadas
con las fulguraciones, Vénak et al. [2002], Ballai and Erdélyi [2003], Chen [2006]. En un
50% de los eventos de ondas EIT observados durante un ano, las mismas se podrian
asociar a la ocurrencia de fulguraciones menores, con produccion de rayos X debajo
de clase C. Sin embargo la probabilidad de que ocurra una onda EIT luego de una

fulguracion es inferior al 1%.
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Biesecker et al. [2002] sugiere la existencia de dos clases de ondas EIT: las de tipo
“ondas S” que presentan un frente brillante mas definido, tienen velocidades elevadas
y a veces se observan localizadas coespacialmente con las OM; y las de tipo “difusas”,
con velocidades menores y frentes poco definidos, las cuales son la mayoria de las EIT

observadas.

3.6.3. Ondas SXR

Las ondas SXR son observables en rayos X blandos. Se propagan en la corona con velo-
cidades entre 600 y 1.000 km seg™!, Ballai and Erdélyi [2003]. Generalmente estan bien
correlacionadas en el tiempo y el espacio con las OM visibles en Ha, expandiéndose en
forma sincronica, pero atrasadas alrededor 27 Mm respecto de estas, Chen and Fang
[2005]. Por este motivo suelen considerarse la contraparte coronal de las OM cromosféri-

cas.

3.6.4. Rafagas de radio tipo II y ondas coronales globales

Un fenémeno asociado a las ondas coronales globales son las emisiones en radio en forma
de réafagas métricas de tipo II. Su origen estaria relacionado a fuertes ondas de choque
con velocidades superalfvénicas, Wang [2000], Chen and Fang [2005]. Generalmente se
observan simultaneamente dos tipos de rafagas tipo II, las métricas y las hectométricas,
las cuales se producirian a distintas alturas en la corona solar. En general las rafagas
de radio tipo Il decamétricas y hectométricas se asocian a ondas de choque en la co-
rona a distancias entre 2 Ry y 10 Rg. Las de tipo métrico se asocian cominmente a

fulguraciones y OM, Magara et al. [2000].

La onda de choque que genera las rafagas de radio puede tener su origen en un evento

de tipo explosivo o “blast”, producido por un calentamiento repentino y localizado
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de plasma ocurrido durante una fulguracién, o por un choque impulsado por pistén
generado durante la eyeccién de una CME. Algunos autores concluyen que las rafagas
se originan en las fulguraciones, Gopalswamy et al. [1998], Klein et al. [1999]. Otros
proponen que las CME son las generadoras de las ondas de radio tipo II, Cliver et al.
[2004], Liu et al. [2009]. Otros autores sugieren que las ondas de choque producidas por
las eyecciones de pequena escala podrian generar las rafagas de radio, las que en general

ocurren asociadas a fulguraciones, Liu et al. [2009].

3.6.5. Modelos de ondas coronales globales

Los distintos tipos de ondas coronales globales anteriormente mencionadas pueden atri-
buirse a ondas MHD que propagan en la corona solar tranquila, donde predomina un
campo magnético de simetria radial. Las principales caracteristicas de los distintos ti-
pos de ondas MHD coronales y de las ondas de choque se describen en la Tabla 3.3,

calculadas en base a los parametros tipicos de un medio coronal tranquilo.

Las ondas coronales se observan propagando en forma perpendicular al campo magnéti-
co con produccién de excesos locales de densidad y temperatura, lo que indica que son
ondas compresivas y por lo tanto detectables en los rangos visible y EUV. En general

se puede considerar que son ondas MHD de modo magnetoacistico rapido u ondas de

choque.
’ Tipo de onda \ Actstica \ Alfvén corte \ M-A lenta \ M-A rapida \ Choque ‘
Velocidad (km seg™) | < 200 ~ 500 < 500 ~ 550 variable
Campo magnético No k| B k| B k{|]LB |k||[LB
Compresion si no si si si
Aceleracion nula nula nula nula variable

Tabla 3.3: Principales caracteristicas de las ondas MHD en la corona solar.
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3.6.6. Mecanismos de generacién de las ondas coronales

Existen dos posibles mecanismos principales de generacion de las ondas coronales glo-
bales: las fulguraciones y las CME, Warmuth [2007]. El disparo por fulguracién es el
modelo clasico, donde un pulso de presién de tamano pequeno o de tipo puntual, actia
como un pistén esférico en expansion tipo “blast”, que lanza un onda que luego continta

expandiéndose libremente.

En el disparo por CME, la cuerda de flujo que se eleva y expande actia como un pistén
que genera un choque, el que puede resultar en una onda coronal y/o una rafaga de
radio tipo II. En este caso el piston actuaria un tiempo més prolongado, dando a la onda
sus particulares caracteristicas, tanto cinematicas como morfolégicas, no ya como una
fuente puntual sino extendida. La posibilidad de que una CME produzca directamente
un choque tipo pistén no parece correcta ya que las CME aceleran en su eyecciéon desde
la baja corona, mientras que las ondas coronales se observan siempre desacelerando.
Esto descartaria la posibilidad de que las ondas coronales sean generadas durante un
choque impulsado por la parte superior de la CME, a menos que este pistéon actie un
tiempo muy corto y la onda de choque rapidamente comience a propagar libremente en
la baja corona, de forma similar a una onda de choque tipo “blast”. Por otra parte los
flancos de una CME podrian inducir un choque hacia los costados, pero permanecen
estaticos durante gran parte de la tltima fase de la erupcién, lo que implica que tienen

que haber acelerado y desacelerado en algiin momento previo.

Temmer et al. [2009] realiz6 un estudio analitico de los posibles tipos de pistén que
podrian haber disparado un evento de OM en particular, concluyendo que es improba-
ble que la velocidad radial de una CME pueda originar una onda de choque de tales
caracteristicas ya que es necesaria una gran aceleracion durante un periodo de tiempo

corto para su generacion, pero si podrian ser candidatos la expansion lateral de la CME
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y la fulguracién.

Algunos autores han propuesto un tercer mecanismo de disparo, las eyecciones de pe-
quena escala tales como los “spray” observados en Ha simultaneamente con eventos
de OM. Estos presentan en general velocidades comparables a las velocidades de las
OM vy se observan a menudo simultaneamente con las ondas coronales. Tales eyecciones
actuarian como un pistén temporal generando una onda de choque, la cual continuaria
como una onda propagando libremente una vez que el pistén se detiene o desacelera.
Sin embargo, el tamano de estos pistones temporales en general no es suficiente para
producir una onda de caracteristicas globales, pero si podrian actuar como iniciadores,

0 en conjunto con otros mecanismos.

La fase de aceleracion de las CME generalmente es casi coincidente con la liberacién
de energia impulsiva de la fulguracion y con la eyecciones de pequena escala, lo que no

permite excluir a ninguno de estos probables mecanismos de disparo.

Por otra parte, el “radiant point” (RP) o probable sitio de origen extrapolado de las OM,
aparece generalmente desplazado del sitio donde ocurre la fulguracién. Este hecho no
es conclusivo debido a que los intensos campos magnéticos presentes en las AR podrian

guiar la onda de alguna manera particular durante la primera fase de su evolucién.

3.6.7. Las ondas EIT, ondas o seudo-ondas

Existen dos hipdtesis principales respecto de la naturaleza de ondas EIT; una propone
que se trata de ondas MHD verdaderas y la otra indica que son un efecto de la interaccion
entre estructuras de campos magnéticos evolucionando, las que aparentan propagar

como una onda.

La mayoria de los autores considera que se trata de ondas magnetoacusticas de modo
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rapido propagando en la corona ya que tienen la propiedad de reflejarse y refractarse
cuando atraviesan regiones coronales con distintas velocidades magnetoacisticas, tales
como agujeros coronales o AR, Wu et al. [2001], Ofman and Thompson [2002], Veronig
et al. [2006], Long et al. [2008].

Otro grupo de autores sostiene que no son ondas verdaderas. Delannée [2000], propuso
que las ondas EIT se originarian en un efecto de la evolucién del campo magnético
envolvente de una CME durante su eyeccion. Este campo interaccionaria con las lineas de
campo tipo potencial de sus alrededores, originando hojas de corriente donde el plasma
local se comprime y calienta por efecto Joule. Estas corrientes eléctricas y gradientes de
presion podrian verse como abrillantamientos, desplazandose de forma similar al de una
onda verdadera. Esta hipotesis es similar a los resultados de las simulaciones de Chen
et al. [2005a], quienes indicaron que la ondas EIT no son ondas reales sino solo un efecto
de la progresiva modificacién de lineas de campo que se abren ante la eyeccién de la

cuerda de flujo.

Attrill et al. [2007] propusieron un modelo de reconexién magnética para generar el frente
difuso de las onda EIT. Los frentes observados se deberian a reconexiones magnéticas,
presumiblemente de baja energia, que se producen entre la envolvente de la cuerda
de flujo que se eyecta y ciertos bucles magnéticos coronales del entorno orientados
favorablemente. En este modelo, la visibilidad de las ondas EIT estaria relacionada con
la helicidad y el sentido de rotacién de la cuerda de flujo que da origen a la CME.
La onda EIT no se detendria en presencia de AR o agujeros coronales sino que se
desaceleraria sustancialmente y eventualmente desapareceria, si las condiciones locales

para establecer reconexiones magnéticas no son favorables.

Algunos autores sugieren que las ondas EIT podrian ser hibridas, es decir un combi-
nacién de ondas magnetoactsticas de modo rapido y alguna de las seudo ondas ante-

riormente citadas, Patsourakos and Vourlidas [2012]. Esto significa que coexisten dos
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perturbaciones EUV, una onda MHD verdadera que presenta un frente de onda de-
finido que podria tratarse de la contraparte coronal de una OM cromosférica y una

perturbacion mas difusa o seudo onda, propagando mas lentamente que la primera.

Wills-Davey et al. [2007] propusieron ondas tipo solitones como explicacién para las on-
das EIT, debido que los solitones aparecen en las soluciones MHD cuando los términos
no lineales y dispersivos son importantes. Las propiedades de los solitones coincidirian
con las caracteristicas observadas en las ondas EIT, es decir un pulso tinico no disper-
sivo, velocidades por debajo de la velocidad local de Alfvén y velocidades distintas de
la del modo magnetoactstico rapido. Las perturbaciones de este tipo no propagarian

como ondas esféricas sino sobre la superficie solar.

3.6.8. Relacion entre distintas ondas coronales

Narukage et al. [2002], Narukage [2003], Narukage et al. [2004b], Narukage et al. [2004a]
analizaron eventos observados simultaneamente en rayos X y Ha y concluyeron que
las ondas SXR son la contraparte coronal de las OM cromosféricas, presentando carac-

teristicas de ondas de choque de modo rédpido con un nimero de Mach entre 1,15 y

1,25.

La correlacion de las ondas EIT con las OM es un tema en continuo debate. En general
cuando ocurre una OM también es detectada una onda EIT, pero no al contrario. Algu-
nos autores encontraron muy buena correlacion entre ambas analizando algunos eventos
particulares, Thompson et al. [2000], Warmuth et al. [2001]. Otros autores concluyeron
que se trataria de fenémenos diferentes ya que en general las OM presentan un frente
mas definido y propagan con velocidades superiores a las ondas EIT, Warmuth et al.

[2004a], Cliver et al. [2005], Long et al. [2008]. En general, se encuentra que las EIT
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propagan con velocidades del orden de un tercio la de las OM cromosféricas, Klassen
et al. [2000], Chen and Fang [2005]. Algunos autores sugieren que las EIT y las OM
podrian tener diferente origen. Otros indican que se trata de diferentes manifestaciones

del mismo fenémeno fisico, Vsnak et al. [2002], Attrill et al. [2007], Asai et al. [2012].

Los trabajos de Eto et al. [2002] indicaron que las ondas EIT y las OM no estarian
correlacionadas, encontrando que las ondas EIT y OM no son originadas por el mismo

evento, ni tienen la misma velocidad de propagacién, ni propagan de manera similar.

Sin embargo, Warmuth et al. [2004a], Warmuth et al. [2004b], analizaron varios eventos
donde los frentes de onda EIT bien definidos son coincidentes en el espacio con eventos
de ondas OM en Ha. Comparando datos en 5 bandas simultaneamente (Ha linea central,
Ha ala azul, Ha ala roja, SXR, EUV y radio en 17 GHz), los autores encontraron que las
perturbaciones mostraron curvas cinematicas muy similares por lo que sugirieron que
se trata de diferentes manifestaciones del mismo tipo de evento, con una desaceleracion
distinta segin la banda observada causada por una discrepancia en la determinacion
de velocidades producto del método de medicién, especialmente entre Ha y EUV. La
desaceleracién que midieron no es constante, es menor a medida que se incrementa el
tiempo y la distancia, atribuible a la disipacién de la energia de la perturbacion en las

estructuras de pequena escala presentes en la corona, Murawski et al. [2001].

Chen et al. [2005b], mediante simulaciones numéricas MHD, encontraron que las OM
y las ondas EIT serian fenomenos diferentes pero con un origen comun, la eyeccién de
una cuerda de flujo o CME. Este resultado concuerda con la observaciones de Delannée
[2000], Eto et al. [2002] y Harra and Sterling [2003], quienes analizaron eventos de
ondas EIT combinando observaciones de SOHO EIT y TRACE en disco completo y
alta cadencia temporal. Sin embargo, no hay argumentos conclusivos que relacionen las

ondas EIT y las OM, Zhang et al. [2011].

97



Khan and Aurass [2002], Hudson and Warmuth [2004], analizaron la relacién entre las
ondas EIT y las ondas SXR en algunos eventos encontrandolas coincidentes en el espa-

cio, ambas con caracteristicas de ondas MHD de modo rapido u ondas de choque débiles.

3.6.9. El modelo de ondas Moreton de Uchida

Uchida [1968], Uchida [1973] propuso un modelo MHD de propagacién de ondas corona-
les en relacion a las OM. La hipdtesis de una onda de choque cromosférica es descartada
por cuanto se requiere un nimero de Mach muy elevado para reproducir la OM viajan-
do por la cromosfera a velocidades entre 500 y 2.000 km seg™!, donde la velocidad del
sonido o la velocidad magnetoactistica rdpida se encuentran entre 10 y 50 km seg=!. A
tal velocidad la onda de choque serfa disipada rapidamente, por lo que Uchida [1968]

atribuye la OM cromosférica a una perturbaciéon coronal que impacta la cromosfera.

En este modelo una fulguracion inicia una perturbacion a alturas cromosféricas, a partir
de la cual se genera una onda magnetoacustica de modo rapido o una onda de choque que
se propaga por regiones coronales hasta una cierta altura, donde las caracteristicas del
medio hacen que esta onda refleje e impacte la cromosfera a cierta distancia del origen,

produciendo un trazo cromosférico que se desplaza a medida que la onda propaga.

Uchida [1968] considera una atmdsfera de simetria esférica y asume un campo magnético
radial originado por el viento solar en expansién. Asume una corona solar isotérmica bajo
la hipotesis de alta conductividad térmica y una regién de transicién cromosfera-corona
con una discontinuidad en temperatura pero con continuidad de presion. El problema
es planteado en simetria esférica y los modos de propagacion de ondas en la corona se
calculan utilizando el modelo aproximado Wentzel-Kramers-Brillouin (WKB), el cual

trata las perturbaciones como paquetes de onda o cuasi particulas. El autor presupone
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la existencia de una perturbacién inicial localizada en la cromosfera superior o region
de transicion, como deposicion de cierta cantidad de energia en un volumen reducido
y en un impulso de tiempo corto produciendo una explosion tipo “blast”. Del modelo
resulta que las ondas magnetoacusticas lentas son similares a las del sonido y pueden
propagar en cualquier altura coronal, mientras que las ondas magnetoacusticas rapidas
pueden propagar hasta el infinito para valores de relacion de dispersién grandes, pero

son reflejados a cierta altura para valores pequenos.

La onda reflejada, al llegar de regreso a la cromosfera, es refractada rapidamente hacia la
vertical a la vez que se frena en un trayecto corto, transformandose de magnetoacustica
en solamente acustica. Produce entonces un movimiento de plasma hacia arriba y abajo

que concuerda con las observaciones Doppler.

La interaccion con la cromosfera se confina a ciertos sectores donde el campo magnético
es débil (del orden de 10 Gauss) ya que en los modos magnetoactsticos réapidos la onda se
refracta para valores de campo elevados y no puede reingresar en la cromosfera. Uchida
[1973] también sugirié que una onda de choque de modo répido inicialmente débil podria
fortalecerse cuando se refracta en la corona, originando las rafagas de radio tipo II.
Este modelo formula por primera vez el origen coronal de las OM, pero no ajusta
correctamente la dindamica de los eventos observados, Francile et al. [2011]. Sin embargo
los resultados son similares a otros modelos de propagacion de ondas MHD, Castro and

Francile [2014].

3.6.10. Las ondas Moreton como ondas de choque tipo “blast”

Warmuth et al. [2004a|, Warmuth et al. [2004b] analizaron varios eventos de OM con-
cluyendo que se trata de ondas de choque coronales MHD de modo rapido, simples y

de gran amplitud, con un origen explosivo tipo “blast”, probablemente originadas en
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fulguraciones. Las principales consideraciones de su analisis son las siguientes:

= Los frentes de OM visibles en Ha son un realce de estructuras cromosféricas pre-
existentes. Sus bordes de ataque coinciden con un frente circular en un rango
de distancia bastante grande. Los perfiles Doppler indican un movimiento abajo-

arriba en la cromosfera, indicando que la perturbacion es una onda.

= Es improbable que un frente de onda con una curvatura circular casi perfecta pu-
diera ser generado por un mecanismo de expansion de lineas de campo magnético

como el sugerido por Delannée [2000] para las ondas EIT.

= Las OM son ondas magnetoacusticas rapidas ya pueden viajar perpendicularmente
a las lineas de campo magnético, lo que excluye que pueda tratarse de ondas MHD
magnetoacusticas de modo lento y de Alfvén. Las velocidades son concordantes

con las observaciones.

s Kl sitio de las fulguraciones se encuentra siempre en las afueras de las AR y en
cierta correspondencia con los RP calculados para las OM. Las ondas se originarian
probablemente en las fulguraciones y propagarian desde su origen en un medio

coronal homogéneo, encontrandose en choque desde su inicio.

= Los magnetogramas muestran que las OM atraviesan regiones coronales tranquilas,
con un promedio de intensidad de campo magnético de pocos Gauss y velocidades
magnetoacusticas rapidas del orden de 400 km seg™1. Por lo tanto, en todos los
casos las perturbaciones son inicialmente ondas de choque, con ntimeros de Mach

entre 1,2 y 4,2.

Las velocidades observadas sustentan la hipdtesis de que las ondas coronales asociadas

con las OM observadas en Ha son generadas inicialmente por fuertes choques que decaen
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poco a poco en ondas MHD de modo réapido. El decaimiento y la atenuacion observadas
en todos los eventos son tipicas de ondas de choque en propagacion libre. En el caso que
fuesen choques impulsados por piston, la onda mostraria signos de menor decaimiento en
una parte significativa de su propagacién donde el piston, ya sea temporal o permanente,
proporciona un suministro de energia al frente de choque lo que sugiere que se trata de
ondas tipo “blast”. El choque puede eventualmente decaer en una onda de modo rapido
normal y en consecuencia no ser visible. Las OM sélo han podido ser observadas con

numeros de Mach més grandes que ~ 1,5.

Warmuth et al. [2004a], Warmuth et al. [2004b] sugieren que las ondas EIT podrian ser
una variedad de este tipo de ondas coronales, pero con menor energia inicial y por lo

tanto menor niimero de Mach, menor desaceleracién y mayor frecuencia de aparicién.

3.6.11. Simulaciones numéricas de ondas coronales

Varios autores encararon la simulacion numérica de OM y ondas EIT para tratar de

verificar la validez de los modelos utilizados.

Wang [2000] presenté simulaciones numéricas 2D para probar la hipdtesis que las on-
das EIT son ondas MHD de modo réapido. El modelo numérico de Wang es similar al
de Uchida y compara sus resultados con dos eventos EIT del ano 1997. Concluye que
las ondas EIT son ondas magnetoactsticas de modo réapido. Estas ondas son desviadas
lejos de las AR y los agujeros coronales, sitios donde la velocidad magnetoacistica es
elevada. En este caso también son refractadas hacia arriba, dado que la velocidad mag-
netoacustica disminuye rapidamente por encima de las AR. Sus resultados concuerdan
con las ondas EIT observadas, pero el modelo utilizado fue incapaz de dar cuenta de
las altas velocidades asociadas con las OM, a menos que la perturbacién inicial tenga

la forma de un fuerte choque superalfvénico.
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Wu et al. [2001] realizaron simulaciones numéricas utilizando un modelo MHD ideal en
3D, colocando un pulso de presién inicial hipotéticamente inducido por una fulgura-
cion. Encontraron que las ondas obtenidas de modo magnetoacustico rapido reproducen
muchas de las propiedades de las ondas EIT, pero no pudieron obtener las altas ve-
locidades observadas en la OM. Tanto Wang [2000] como Wu et al. [2001], utilizaron
extrapolaciones coronales de magnetogramas fotosféricos, que resultaron en valores de
[ superiores a 1 en las regiones donde se observaron las ondas EIT, valores que pueden

ser poco realistas para la baja corona, Wu et al. [2001], Chen et al. [2002].

El modelo de Chen

Chen et al. [2002], Chen and Fang [2005], Chen et al. [2005a], Chen et al. [2005b],
plantearon como escenario de sus simulaciones numéricas el modelo unificado de fulgu-
racion, en el que la eyeccion de una cuerda de flujo debida a fuerzas externas induce
una fulguracién por debajo de la misma y la expansion de la configuracion magnética

que sustenta la cuerda de flujo.

Utilizaron un modelo MHD compresible resistivo, omitiendo el efecto de la gravedad y
con temperatura coronal uniforme. La perturbacion inicial es una fuerza externa que

eleva la cuerda de flujo con velocidades entre 100 y 300 km seg™*.

Como resultado de las simulaciones numéricas, al elevarse la cuerda de flujo el plasma
por debajo de la misma es evacuado, forzando al plasma circundante congelado a las
lineas de campo a desplazarse hacia esta regién formando una linea de corriente de
reconexién magnética. Por debajo de esta region se forman inmediatamente los arcos de
fulguracion. Por encima de la cuerda de flujo aparece una onda de choque moviéndose a
una velocidad de ~ 360 km seg™!, més réapida que la velocidad del modo magnetoactistico

rapido en el medio coronal. Al arribar a las cercanias de la superficie solar, esta onda
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de choque degenera en una onda MHD de modo rapido.

Los autores encontraron que hay dos perturbaciones viajeras resultantes de este modelo;
una proveniente del choque generado por el piston de la cuerda de flujo que se eleva
y que seria consistente con una OM; y otra que es una estructura de enriquecimiento
de densidad que se desplaza por detras del choque y que podria corresponderse con
una onda EIT. Esta segunda perturbacion produce la apertura sucesiva de las lineas de
campo cerradas y no es una onda MHD. La perturbaciéon de enriquecimiento de densidad
aparece entre los arcos de fulguracién y la onda de choque por pistéon, avanzando con
una velocidad de aproximadamente la tercera parte de velocidad de la onda de choque.
Segin los autores no es necesario que § > 1 para reproducir los eventos mencionados.
Para un valor de 8 = 0,05 obtuvieron una velocidad de ~ 773 km seg™! para la onda de

choque y una velocidad de ~ 250 km seg~! para la onda de enriquecimiento de densidad.

El nimero de Mach obtenido para la onda de choque en la parte superior de la cuer-
da de flujo es de =~ 1,15-1,3, indicando que este podria ser el origen de las rafagas de
radio tipo II y de las ondas SXR, valores que son bastante consistentes con las obser-
vaciones, Hudson et al. [2003]. Posteriormente, Chen and Wu [2011] reportaron haber

confirmado observacionalmente este modelo.

Otras simulaciones numéricas

Pomoell et al. [2008] simularon numéricamente la eyeccién de una cuerda de flujo en 2D
de manera similar al modelo de Chen, para lo cual utilizaron un método numérico no
Riemann para resolver la ecuaciones de la MHD ideal con gravedad. La cuerda de flujo
se eyecta bajo de accién de una fuerza externa aplicada a la misma. Al igual que Chen
et al. [2005a], los autores observaron varios fenémenos conectados con la eyeccién; la

formacion de hojas de corriente debajo de la cuerda de flujo, la evacuacion de material en
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regiones de empobrecimiento y la formacion de estructuras de choque extensas. Mientras
la cuerda de flujo se eleva, se produce un choque impulsado por pistén por encima de la
misma, el cual es un posible generador de rafagas de radio tipo II. El choque se extiende
posteriormente a ambos lados de la estructura de la CME, con lo cual podria propagar
posteriormente como una onda EIT. Sin embargo este choque se debilita a niveles de
baja corona, convirtiéndose solo en una onda MHD de modo rapido. Dependiendo de
la magnitud de la aceleracién de la cuerda de flujo, se producen ondas adicionales que
barren la superficie solar debido a la evacuacién de material. El modelo pudo dar cuenta
de las ondas EIT, las rafagas de radio tipo II y la aceleracién de particulas propias de

una eyeccién de CME, pero no de las OM.

Schmidt and Ofman [2010] realizaron simulaciones numéricas MHD en 3D utilizando
una configuracion de entorno obtenida de las observaciones en EUV de “Solar TErres-
trial RElations Observatory” (STEREO), Kaiser et al. [2008], para un evento CME del
19 de mayo de 2007. En las mismas, identificaron la propagacién de una onda tipo EIT
producto del choque impulsado por piston originado en la CME, cuya parte trasera im-
pacta la superficie solar y la baja corona, presentando una velocidad consistente con las
observaciones y una onda MHD de modo rapido. También reprodujeron numéricamente

el impacto y la reflexion de la onda en un agujero coronal.

Cohen et al. [2009] realizaron simulaciones numéricas 3D de un evento CME acom-
panado de ondas coronales globales observado por STEREO el 13 de febrero de 2009.
Como resultado obtuvieron la propagacién de perturbaciones constituidas de dos com-
ponentes, una onda magnetoacustica de modo réapido y una seudo onda originada por
calentamiento Joule en una celda de corriente formada alrededor de la cuerda de flujo
en expansion. Esta segunda componente estaria en concordancia con el modelo de ondas
EIT de Delannée et al. [2008], por lo que los autores concluyeron que las ondas EIT

observadas responden a un modelo hibrido.
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3.6.12. Observaciones recientes de ondas coronales

Observaciones en alta cadencia temporal de “Atmospheric Imaging Assembly” (AIA), en
el “Solar Dynamics Observatory” (SDO), Lemen et al. [2012], han permitido identificar
las fases de formacion de una CME impulsiva asociada con una fulguracién. Patsourakos
et al. [2012] analizaron un evento CME del 13 de junio de 2010 encontrando tres fases
durante la eyeccion de la CME. La primera fase corresponde a una expansion lenta de la
estructura inicial de la cuerda de flujo, donde esta conserva su forma. Luego sigue una
segunda fase de fuerte expansién lateral durante un periodo de tiempo relativamente
corto. En la tercera fase, contintia una expansion de la CME en su conjunto, conservando
su forma. Durante todo este ciclo, no hay cambios significativos en la temperatura de la
CME. Resultado de este proceso, en un intervalo de ~ 5 min la estructura de la CME,
en principio muy pequena, adquiere dimensiones considerables. Estas fases de formacién
de una CME también han sido observadas en otros eventos, Patsourakos and Vourlidas

2012)].

En sentido radial, la CME muestra una fuerte y corta aceleracion, seguida de un periodo
de desaceleracion. La fase de expansion lateral de la CME coincide con la etapa de
desaceleracion radial. La fase impulsiva de la fulguracién subyacente coincide con la
primera fase de evolucion de la CME, cuando ocurre la aceleracion radial. Esto indica que
la fase de expansion lateral de la CME no estaria asociada con la reconexiéon magnética

que ocurre durante la fulguracion.

Patsourakos and Vourlidas [2012] indican que la expansion lateral de la CME seria
generadora de una onda EIT por cuanto la expansion marca el inicio de visibilidad de

la onda EIT en EUV. La onda EIT es inicialmente coespacial con la estructura de la
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CME;, pero rapidamente se desconecta de los flancos de esta ultima, convirtiéndose en
una onda que propaga libremente. La altura observada de formacién de la onda EIT se

situaria en ~ 90 Mm, comenzando a ser visible en EUV a 50-100 Mm de su origen.

Liu et al. [2012] analizan el evento de eyeccién de CME del 8-9 de setiembre de 2010,
encontrando un mecanismo de generacion de onda EIT similar al propuesto por Patsou-
rakos and Vourlidas [2012], donde al momento de generarse la onda EIT la estructura
de la CME alcanza un radio de =~ 110 Mm y su centro estd situado a una altura radial
similar. Su velocidad de expansién lateral es de ~ 200 km seg™!. Los autores también
encuentran trenes de onda cuasi peridédicos avanzando en el sentido de expansion de la
CME, por delante y por detras de la misma, estos ltimos proviniendo de la region de
fulguracién a lo largo de un canal formado por bucles coronales anclados en la regién

de la fulguracién.

Los autores sugieren que la fuerte expansion lateral de la CME y la alta densidad de
la cromosfera componen unos limites rigidos, con forma de cuna, dentro de los cuales
actian los flancos de la CME formando un pistén semiencerrado que genera una onda
que se dirige principalmente hacia la baja corona y la superficie solar. Este efecto seria el
responsable de producir la contraparte cromosférica de la onda coronal, es decir una OM.
La estructura magnética coronal por sobre la AR se abre una vez que se ha desarrollado
la CME, permitiendo la expulsién de la misma. En ese momento la expansion lateral
de la CME se detiene como consecuencia de la fuerza de Lorentz de resistencia del
ambiente. Esto produciria una regién de “dimming” u oscurecimiento coronal, que tiene
una extension espacial limitada. La velocidad media de la onda EIT observada en el
evento fue de 650 + 30 km seg~!, la cual estaria de acuerdo con la hipétesis de que
se trata de una onda magnetoacustica de modo rapido propagando en la corona. En
las observaciones se aprecia un desplazamiento de los arcos coronales ambientales en

forma secuencial durante el paso de la onda y también la variacion de la velocidad
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de propagacion de acuerdo al medio que atraviesa, como sucede con las ondas MHD
reales. Liu et al. [2012] sugieren ademds que las perturbaciones cuasi periédicas que
propagan por delante y por detras de la onda EIT podria producir una modulacién de

la onda principal, lo que darfa cuenta de la dispersién de las velocidades observadas.

Asai et al. [2012] reportaron observaciones simultaneas de una OM en Ha y su corres-
pondiente onda coronal en EUV utilizando datos de SDO, STEREO y observatorios
en tierra. En las observaciones identificaron ademas de una onda EIT mas lenta, ondas
EUV réapidas que al entrar en contacto con la cromosfera son observable como una OM
tipica. Adicionalmente, una prominencia y un filamento iniciaron su oscilacién en co-
rrespondencia con el paso de la onda coronal Moreton invisible y se detect6é una réfaga

de radio tipo II en coincidencia con el evento.

Zhang et al. [2011] estudiaron las propiedades estadisticas de 13 eventos de OM detec-
tados con el “Flare-Monitoring Telescope” (FMT), Kurokawa et al. [1995] y el “Solar
Magnetic Activity Research Telescope” (SMART), UeNo et al. [2004] en el observatorio

de Hida, encontrando las siguientes caracteristicas generales en estos eventos:

- Las OM estan restringidas a sectores circulares de 92° en promedio. Las ondas EIT
observadas simultaneamente tienen mayor extensién angular, hasta aproximadamente

193°.

- La velocidad de propagacién promedio de las OM es ¥ = 664 km s, contra v = 205

km s~! de las ondas EIT.

- La direccién de propagacién de las OM coincide en algunos eventos con la de la erupcion

de filamentos, favoreciendo la hipétesis de un modelo de ignicién tipo piston.

- Las OM propagan en regiones con una morfologia de bucles magnéticos simples, ya
sea bucles cerrados de grandes dimensiones o regiones donde dos grupos diferentes de

bucles magnéticos de separan unos de otros. Las regiones donde propagan presentan un

107



campo magnético débil en relacion a las de su entorno, en una proporcion de 1,4 a 3,7, y
lo hacen a una altura de 0,01 Rs. Las OM fluyen en esta especie de valles formados por
paredes de campos magnéticos mas intensos donde la velocidad magnetoacustica rapida
es relativamente baja y se detienen en regiones de flujo magnético abierto. Entonces, la
propagacion de las OM estaria restringida a regiones con campos magnéticos coronales
débiles, hecho que las diferencia de las ondas EIT, las cuales aparentemente pueden

propagar en cualquier ambiente coronal.

Harra et al. [2011] reportaron la observacién de una onda coronal en EUV con veloci-
dades de propagacién entre 200 y 500 km seg~! relacionada con una fulguracién, una
“surge” y una CME, utilizando datos de SDO, AIA y datos del espectréometro “EUV
Imaging Spectrometer” (EIS), a bordo de Hinode, Culhane et al. [2007]. Los autores
concluyen que es consistente con el escenario de una onda coronal generada por una

CME y que se corresponderia con una OM.

White et al. [2014], Cliver [2013] reportaron observaciones simultaneas realizadas el
dia 14 de febrero de 2011, con el “Improved Solar Optical Observing Network patrol
telescope” (ISOON), Neidig et al. [1998], SDO, AIA y STEREO EUVI y CORI1 en
cuadratura. En las misma son visibles una OM asociada a una fulguracion M2, una onda
coronal EUV y una CME. Los autores determinaron que la CME tiene una velocidad
radial de 580 km seg~! y una velocidad de expansion lateral de 700 km seg™! cerca del
inicio de la onda coronal. La onda EUV tiene una velocidad casi constante de 730 km
seg™! sobre una gran distancia de recorrido. La OM Ha tiene la misma velocidad, pero
aparece retrasada respecto de la onda EUV 40 Mm. Observaron ademds una segunda
perturbacion que viaja més lentamente que la onda EUV, desacelera y se detiene al
llegar a la vecindad de una AR, sugiriendo que la misma estaria formada de material
que se mueve lentamente desde el sitio de la fulguracién y que se asociaria a la eyeccion

de la CME. La CME se expande radialmente a 580 km seg™! durante el inicio del
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evento, pero luego desacelera rapidamente y se disipa al encontrar un sistema de bucles
magnéticos, a una altura de 2 R. La CME es visible como una estructura tipo ctipula
5 min luego de la ocurrencia de la fulguracién. Como resultado del analisis, los autores
asocian la expansion lateral de la CME a la OM y a la onda EUV, las cuales serian
ambas manifestacion de una onda de choque MHD de modo rapido. La perturbacion

mas lenta corresponderia a un efecto de la elevacion de la CME.
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CAPITULO 4

Analisis de eventos de onda
Moreton

En este capitulo se describen la técnicas y los resultados obtenidos en el andlisis de los
eventos ondas Moreton (OM) del 6 de diciembre de 2006, Francile et al. [2010], Francile
et al. [2013] y del 29 de marzo de 2014, observados con el telescopio “H-alpha Solar
Telescope for Argentine” (HASTA).

4.1. Introduccion

El analisis de las observaciones de OM en Ha se centra en determinar su naturaleza
fisica, su probable origen, su relacion con otro tipo de ondas coronales globales tales
como las ondas EIT y SXR y la asociaciéon con las rafagas de radio tipo II y la ace-
leracién de particulas en el medio coronal, Warmuth [2007]. Los eventos OM ademés
pueden utilizarse para analizar las condiciones del medio por el que propagan y sirven
para estimar parametros tales como la velocidad de Alfvén y la intensidad de campo

magnético.

Un aspecto importante de las observaciones de OM es la determinacion de cudl de los
posibles escenarios de generacion de ondas de choque coronales es el més probable para
cada evento particular, en relaciéon con los modelos tedricos existentes de fulguraciones,

eyecciones coronales de masa (CME), eyecciones de filamentos y cuerdas de flujo.
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Las observaciones de OM en Ha dan cuenta de la cinematica e informacion espacial de la
perturbacion. Permiten extrapolar la ubicacion espacial y temporal del inicio de la onda
por lo que se utilizan para relacionarla con sus probables causas. Son adecuadas ademas
para estudiar las similitudes entre distintos eventos y su relacion con ondas coronales
detectadas en otras bandas tales como EUV. De aqui la importancia de contar con

observaciones de un buen ntimero de eventos con alta resolucién espacial y temporal.

En general, todos los eventos OM muestran curvas cinematicas similares y viajan per-
pendicularmente a las lineas de campo con velocidades iniciales v >1.000 km seg™!, lo
que sugiere que se trata de ondas MHD de modo rapido en choque desde su origen.
Muestran desaceleracién y un paulatino decaimiento en su intensidad y un ensancha-
miento de los frentes de onda a medida que propagan, caracteristicas propias de una

perturbacién dnica que decae a medida que avanza y pierde energia.

Warmuth et al. [2003] propone el esquema de la Fig. 4.1 para una OM propagando,
donde se aprecian las caracteristicas observables en Ha y su probable asociacion con
las de Hel (1.083 nm) y las rafagas Tipo II. Muestra un choque coronal que avanza
perpendicular a las lineas de campo, presionando a la cromosfera a su paso y produciendo
emisiones debido al exceso de presion, densidad, temperatura y desplazamiento vertical
del plasma cromosférico. Las contrapartes coronales de las OM han sido en general
dificiles de observar, porque se trata de frentes visibles en EUV muy difusos y a menudo
observados con bajas cadencias temporales en instrumentos tales como el “Extreme

ultraviolet Imaging Telescope” (EIT), Harra et al. [2011].

El origen de las OM puede deberse basicamente a dos tipos de mecanismo de generacién

de ondas de choque en el medio coronal, Warmuth [2007]:

= Un pulso de presion localizado de gran amplitud que estaria asociado en general

a los procesos que ocurren en las fulguraciones, con liberaciones repentinas de
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Figura 4.1: Onda de choque coronal impactando la cromosfera, (de Warmuth et al.
[2003]).

grandes energias confinadas en bucles magnéticos muy calientes y localizados, los
cuales generarian una perturbacién simple, no lineal, que crece en amplitud y
deriva en una onda de choque que luego propaga libremente por el medio coronal.

Este es el escenario clasico o “blast wave”.

= Un choque impulsado por pistén, o “driven shock”, el cual es generado por el
desplazamiento de una porcién de plasma y campos magnéticos. El piston entrega
energia a la perturbacion a medida que avanza. Este mecanismo puede subdividirse

en dos tipos, los denominados “true piston shock” y el “bow shock”.

En el primero el plasma por delante del piston esta confinado y no puede desplazarse
alrededor del mismo, tal cual el caso de un pistén 3D en expansiéon. En este caso la onda
de choque se forma por delante del pistén y lo supera en velocidad, lo que indica que
puede existir onda de choque atun en el caso que la velocidad del pistén no supere la

velocidad caracteristica de una onda en el medio.

En el denominado “bow shock”, el plasma impulsado por el pistéon puede fluir por los

costados del mismo. En este caso la perturbacion tiene la misma velocidad que el piston

112



y solo se produce una onda de choque si el pistén tiene una velocidad mayor que la
velocidad caracteristica de una onda en el medio. La forma del piston es relevante ya
que podria tener dimensiones constantes o variables en el tiempo. Este tipo de choque
podria ser generado por el desplazamiento radial o lateral de una CME, o la eyeccién
de filamentos y cuerdas de flujo, o también por las eyecciones de pequena escala tales

como los “spray” o bucles magnéticos en erupcion.

Un caso especial de “driven shock” es aquel en que el pistéon actiia de manera temporal
e impulsiva. Una vez finalizada su accién la onda de choque propaga libremente de
manera similar a una onda tipo “blast”, Vsnak and Cliver [2008], asemejandose al
escenario cldsico en el cual un pistén 3D (pulso de presion), actia durante un periodo

de tiempo corto.

Por lo tanto, las caracteristicas de los choques en la corona solar dependeran del tipo de
accion que ejecuta el piston que actia en la fase de formacion de la onda, principalmente

de la forma del piston y de su evolucién cinematica.

Sea cual fuere el proceso fisico que inicia la expansién o el desplazamiento del piston,
se requiere de cierto tiempo para que este adquiera la velocidad y la aceleracion sufi-
cientes como para iniciar una perturbacion, la que luego de cierto tiempo y distancia
producira una onda de choque. Los tiempos y distancias involucradas dependen de las
caracteristicas cinematicas del piston y cuan impulsivas sean estas, VSnak and Cliver
[2008]. La velocidad final de la onda de choque resultante dependera directamente de

las caracteristicas del pistén iniciador.

Las observaciones de OM en Ha son relevantes por cuanto permiten cuantificar algunas

de los siguientes puntos, entre otros:

= Caracteristicas de la onda de choque, de los frentes de onda y probables tipos de

piston que la generaron.
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Probable sitio y tiempo de inicio de la onda y su probable relacion con CME;,
fulguraciones, eyecciones de filamentos, cuerdas de flujo y eyecciones de pequena

escala presentes en el evento.

Probable distancia de formacién del choque, impulsividad del piston iniciador y
caracteristicas del medio por el que propaga (velocidad de Alfvén, intensidad de

campo magnético).

La relacién con ondas observadas en otras bandas, Hel, EUV, SXR, rafagas de

radio tipo II, microondas y particulas aceleradas, si las hubiere.

El ajuste con diferentes modelos de generacién de fulguraciones, eyecciones de

filamentos, cuerdas de flujo y CME.

La relacion con la activacion de filamentos, eyecciones secundarias y fulguraciones

simpatéticas, si las hubiere.

La respuesta de la cromosfera y regién de transicién frente a ondas de choque

coronales.

La relaciones de la orientacion y la extension angular de la perturbacion con alguno

de los puntos anteriores.

Las observaciones muestran en general una cuasi simultaneidad entre el inicio de la OM

con la fase impulsiva de las fulguraciones y la fase de aceleraciéon de las CME, aunque

en general el inicio de la eyeccion de CME precede a las fulguraciones.

En relacion con la fulguraciones, las OM siempre estds asociadas con ellas, pero los

probables sitios de inicio de las ondas aparecen en general separados de los sitios de

fulguracion. La ocurrencia de una fulguracion no implica la ocurrencia de una OM, ni
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existe correlacion entre la energia liberada en una fulguracion con la ocurrencia o el

comportamiento cineméatico de las ondas.

En relacion con las CME, existe una alta asociaciéon. En los eventos OM se observa
la eyeccion de una CME en un 90 % de los casos, pero no existe correlacién entre la
cinematica de la CME y la de las OM. En un 78 % de los casos, las CME tienen una

evolucion mas lenta que las OM concurrentes.

En relacién con las eyecciones de pequena escala, en un 85 % de los eventos de OM es
visible una eyeccion de este tipo, con tiempos de inicio que coinciden aproximadamente
en un 75% de los eventos. Los sitios de las eyecciones se sitian en las cercanias del
“radiant point” (RP) de la OM y las direcciones del movimiento de la eyeccién en
general coinciden con el sector angular de visibilidad de las OM. Sin embargo en una
alta proporcién (66 %) las eyecciones son més lentas que las OM y no son candidatas a

producir ondas de choque por su baja energia, Warmuth [2007].

En Hea, las OM constituyen una perturbacion que se visualiza en forma difusa con for-
ma de arco que avanza alejandose de una AR donde se ha producido una fulguracion y
que abarca en general grandes extensiones del disco solar. Constituye por lo tanto un
fenémeno dificil de detectar y medir en forma precisa, sobre todo al final de su evolucién
al decaer su intensidad considerablemente. Para conseguir su deteccion en las imagenes
obtenidas con el telescopio HASTA es necesario aplicar distintas técnicas de filtrado
y realce, principalmente para minimizar los efectos de las perturbaciones atmosféricas
(“seeing”). Algunas de estas técnicas son solo aplicables a determinar caracteristicas
morfoldgicas por cuanto modifican no linealmente las intensidades registradas y por lo
tanto no son aptas para realizar fotometria. Otras permiten realizar estudios fotométri-

cos pero solo son aplicables a datos con una relacion senal-ruido elevada.

Respecto de los estudios fotométricos, tal cual se describié en la seccion 3.4, la medida
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de las emisiones en Ha que provienen de un medio cromosférico en general épticamente
grueso se componen de las contribuciones actuales y pasadas de diferentes parametros
fisicos. Las intensidades medidas en Ha en una sola banda (centro de la linea o alas),
solo permiten estimar en base a modelos de atmédsfera la contribucion de ciertas ca-
racteristicas particulares del plasma cromosférico, tales como su exceso de temperatura
o densidad y las alturas cromosféricas a las que estas se producen. Por esta razén, en
general el estudio morfolégico de los eventos OM aporta datos de mayor relevancia al
permitir inferir las caracteristicas fisicas de la perturbacion y su relacion con ciertos

fenémenos que podrian estar asociados.

4.2. Ondas Moreton Ha observadas el 6 de diciem-

bre de 2006. Estudio de un caso en 2D

4.2.1. Datos del evento

El 6 de diciembre de 2006 el “Solar Geophysical Data” (SGD) de la “National Oceano-
graphic and Atmospheric Administration” (NOAA) report6 una fulguracién tipo 3B en
Ho a las 18:45 “universal time” (UT) y “Geostationary Operational Environmental Sa-
tellite” (GOES) la clasificé como X 6,5. El “Optical Solar Patrol Network” (OSPAN),
actualmente “Improved Solar Optical Observing Network patrol telescope” (ISOON)
del “National Solar Observatory” (NSO) indicé un tnico frente de OM asociado a la

fulguracion.

El evento Moreton del 6 de diciembre de 2006 fue observado es su totalidad por el
telescopio HASTA con una cadencia temporal de una imagen cada 5 seg, dado que la

fulguracion X 6,5 activé automaticamente el “Modo Fulguracion” en el programa de

observacion de HASTA.
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Los frentes de OM son visibles en 86 imagenes adquiridas por HASTA | entre las 18:44:00
UT y las 18:51:05 UT, provenientes de la regién activa NOAA AR10930. La misma
esta localizada en (S06E58) segun coordenadas heliograficas. Asi mismo, dos filamen-
tos distantes de la regién activa resultan activados aparentemente con el paso de la
perturbacion OM, exhibiendo oscilaciones en la intensidad registrada en Ha debido a
efecto Doppler, uno de ellos situado al sur de la AR, aproximadamente en coordenadas
(S50F11) y otro al norte en coordenadas (N38FE61). En la Fig. 4.2 izquierda se observa la
ubicacion de la region activa NOAA AR10930, la cercana regién activa NOAA AR10929
y los filamentos norte y sur (NF y SF respectivamente). A la derecha de la figura se ob-
serva la correspondiente distribucién magnética fotosférica obtenida con el “Michelson
Doppler Imaging” (MDI) a bordo del “Solar and Heliospheric Observatory” (SOHO).

MDI 17:39:010T

HASTA 06/12/06 18:37:32uT

500

— o~
[N i e o
4 AR10930 b4
8 5]
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-500
—IUOD dhas Sl AL E A b i
— 1000 —B0O —800 —400 —-200 o 200 —1000 —B0O -E00 -400 -200 0 200
X (arcoseg) X (arcoseg)

Figura 4.2: Izquierda: imagen de HASTA donde se observa la region activa NOAA
AR10930, el NF y el SF. Derecha: campo magnético fotosférico obtenido de MDI (blan-
co/negro indican polaridades + /- respectivamente).

A efectos de caracterizar temporalmente la evolucion de la fulguracion se utilizaron
los datos del satélite GOES 11, particularmente del instrumento “Space Environment
Monitor” que observa las emisiones en rayos X provenientes del Sol. Se analizaron las

curvas de datos de promedios temporales cada 1 minuto en las bandas XL (0,1-0,8
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nm) y XS (0,05-0,3 nm). El méximo de intensidad en rayos X blandos se produjo a
las 18:47 UT. Segin se aprecia en la Fig. 4.3, las curvas de promedios temporales de
rayos X exhiben una pendiente creciente comenzando a las 18:29 UT y un posterior
decaimiento lento que se prolonga hasta después de las 19:00 UT. Las derivadas de las
curvas muestran un incremento pronunciado comenzando a las 18:40 UT y 18:42 UT en
las curvas XL y XS respectivamente, con un maximo coincidente en ambas a las 18:44
UT. El tiempo a mitad del flanco creciente de las curvas XL y XS se produce a las 18:43

UT, el que podria considerarse como el instante de fase impulsiva de la fulguracién.
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Figura 4.3: GOES11: Flujo de rayos X integrado 1 min. El area sombreada corresponde
al rango de visibilidad de la OM. XL: (0,1-0,8 nm), XS: (0,05-0,3 nm).

En las imagenes Ha de HASTA, la evoluciéon del evento OM muestra una mayor visibi-
)

lidad en la direccién heliogréafica sudoeste, con un frente irregular en su inicio formado

por tres “frentes tempranos”, tal como se aprecia en la Fig. 4.4. Este frente irregular

paulatinamente toma forma circular a la vez que se torna mas difuso. Los tres frentes

tempranos aparecen al comienzo de la OM en forma secuencial y bien diferenciados, lo

que sugiere que podrian originarse en anisotropias del medio coronal de la region, o en

la coexistencia de méas de un frente de OM propagando en forma superpuesta, Muhr
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et al. [2010].

A los efectos de analizar el evento del 6 de diciembre de 2006 en detalle, se plantea-
ron como hipotesis de trabajo los tres escenarios hipotéticos de generacion de la OM
propuestos por Warmuth [2007]: un pulso de presién producido por la fulguracién; una
eyeccion de CME; y una eyeccién de pequena escala. Estos se refieren de aqui en adelante

como hipotesis H1, H2 y H3.

Balasubramaniam et al. [2010] analizaron extensivamente el mismo evento y concluye-
ron que la expansién lateral de una arcada magnética en erupcion, localizada en el lado
oeste de la AR10930, fue la probable causa principal de la perturbacién OM (hipdtesis
H?2).

En nuestro trabajo se analizaron particularmente la evolucién de los frentes de OM
en Ha y, para investigar la precision de cada hipdtesis de trabajo, una eyeccion de
pequena escala localizada en el lado este de la AR10930, visible en datos del instrumento
“Transition Region and Coronal Explorer Telescope” (TRACE), Handy et al. [1999]).
Ademas, se determiné con precision el instante de inicio de la fulguracién y se analizé el
parpadeo de dos filamentos distantes de la AR claramente visibles en las imagenes de
HASTA, los que aparentemente son activados por el paso de un frente de onda coronal,

como fue sugerido por Gilbert et al. [2008].

4.2.2. Curvas de luz de la fulguracion

Se analizé la fulguracion mediante curvas de luz localizadas en diferentes zonas de la
AR, para investigar la probable regién que da origen al evento de OM y determinar
con precision el momento en que ocurre la fase impulsiva y su posterior evolucién (ver
seccion 3.1.2). A tal fin se definieron; una regién que abarca la AR completa y tres zonas

sobre regiones que aparecen morfolégicamente diferenciadas dentro de la AR como se
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Figura 4.4: Secuencia de imagenes de HASTA donde se aprecia la evolucién del evento
de OM.

aprecia en la Fig. 4.5.

Las zonas asi definidas se trazaron coincidentemente en las imagenes de HASTA y

TRACE, de manera de comparar las curvas de luz de ambos instrumentos.

La Zona 1, centrada en la posicién (242,411) pixeles en referencia a las imdgenes de
HASTA, es la region que presenta las emisiones més intensas de la fulguracion en Ha. La
Zona 2 centrada en (241,427) pixeles no es tan intensa pero exhibe un comportamiento
similar al de la curva de luz de la AR completa por lo que es representativa de la
misma. La Zona 3 centrada en (260,429) pixeles tiene un retardo en su crecimiento de
~ 2 min respecto de las zonas anteriores y en ella es visible un incremento temporal
de la intensidad en Ha que se desplaza progresivamente en direccién noroeste. Como
describen Balasubramaniam et al. [2010], este desplazamiento podria ser causado por

la expansion de las cintas de fulguracién.

La Fig. 4.6 en el panel a, muestra la curva de luz normalizada de la AR completa

obtenida a partir de los datos de HASTA (en linea continua) y de los datos de TRACE
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(linea de trazos). El perfil de crecimiento de la fase prefulguracién se inicia al mismo
tiempo en los datos de ambos telescopios, t = 18:42:05 UT. En TRACE el méximo de

intensidad se alcanza en t = 18:43:27 UT, 5 min antes que en Ha (¢ = 18:48:19 UT).

En la Fig. 4.6, paneles b, ¢ y d se muestran las curvas de luz normalizadas de cada una
de las 3 zonas definidas dentro de la AR. A fin de comparar los eventos, se toma como
instante de referencia el tiempo en el cual la pendiente de la curva de luz de TRACE es
la mitad de su valor maximo. Esto es t = 18:42:45 UT para la AR completa, t = 18:42:56

UT para la Zona 1, t = 18:42:45 UT para la Zona 2 y t = 18:44:27 UT para la Zona 3.

Las curvas de luz i(t), se obtienen de realizar la diferencia entre la intensidad total de las
regién considerada (suma de la intensidad de los pixeles individuales que la componen) y
la intensidad total de una regién de comparacion, elegida cercana a la region de interés,

para cada una de las imégenes de la serie temporal, de la siguiente manera:

i)=Y Iy t)=> Y I(z,y.t) (4.1)

Donde en la Ec. 4.1, x1, x2, y1, y2, corresponden al subfotograma correspondiente a
la regién que se pretende medir en la imagen I(x,y,t) v =3, x4, Y3, ys4 a la region de

comparacién. La intensidad i(t) posteriormente se normaliza dividiendo por el maximo

de la serie temporal, i, (t) =

La region de comparacion se elige de manera que esta resulte poco afectada por la
actividad de la AR o el eventual paso de la OM. A tal efecto se utiliza una regién de
dimensiones iguales a la de interés y ubicada al noreste de la AR. Debido a que las
curvas de luz solo se utilizan para obtener referencias temporales y no determinaciones

fotométricas, no es necesario reducirlas a unidades fisicas calibradas.
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Figura 4.5: Vista de NOAA AR10930 en datos de HASTA. La imagen corresponde a
las 18:45:35 UT. Los rectangulos oscuros indican las 3 zonas elegidas para obtener las
curvas de luz. El campo de visién estd centrado en la posicién P=(248,420) pixeles.

4.2.3. Preprocesamiento de imagenes de HASTA

Para efectuar el preprocesamiento de las imagenes de HASTA se utilizaron las técnicas
estandar del paquete de rutinas “Hastapp”. La imédgenes fueron procesadas aplicandoles
primero un registro (centrado de imagenes y rotacién con norte solar arriba) y luego la

correccién por campo plano instrumental, Leuzzi and Francile [2007].

A los efectos de determinar la posicion de los frentes OM, el “seeing” o distorsion de
las imagenes causada por las perturbaciones atmosféricas al momento de la observacién
representa un inconveniente, debido a que el registro de la imagenes en el paquete de
preprocesamiento estandar se realiza en base a la determinacién del centro geométrico
del disco solar completo. Los efectos del “seeing” afectan de manera diferencial y aleato-
ria las distintas regiones de las imagenes solares en HASTA en relacién con el valor del
pardmetro de Fried ry presente durante la observacién (ver seccién 5.7), produciendo

un aparente desplazamiento de unas regiones del disco solar contra otras.

En el caso de un evento de gran extension tal como la OM que abarca practicamente 1

radio solar (Ry) entre el inicio y el final de su visibilidad, los errores en la determinacién
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Figura 4.6: Curvas de luz de la NOAA AR10930. Panel a: AR Completa; panel b: Zona
1; panel ¢: Zona 2; panel d: Zona 3.

de la posicion de los frentes por deficiencias en el centrado de imagenes son considerables.

Para minimizar los efectos del “seeing” se aplico un método de centrado referido a
la morfologia de la AR, en cuyas inmediaciones se encuentra el supuesto origen del
fenémeno OM. Se aplicé en este caso un centrado de imégenes utilizando el método
de “local-correlation-tracking” (técnicas de correlacién cruzada, Aschwanden [2009]).
En nuestro caso este consiste en desplazar un ntmero entero de pixel en direcciones

r e y todas las imagenes de la serie, buscando la mejor coincidencia respecto de un
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subfotograma de una imagen de referencia. Este subfotograma se elige de manera de
abarcar la AR10930 completa, por cuanto la misma presenta detalles definidos y con

suficiente brillo y es el origen del evento que se pretende analizar.

Dadas dos imagenes Io(x,y), I,(z,y), el centrado de la imagen I,, respecto de la imagen
Iy se realiza encontrando los valores enteros de «, f que maximizan la funcién definida

CO1mo:

ita j+03
To(z, ) * Ln(2,)]ap L = D > Jo(@, 9) Ln(z + o,y + B) (4.2)

i—o j—f

Entonces, la imagen I,, se desplaza «, § pixeles en (z,y), respectivamente. La Ec. 4.2 se

aplica a un subfotograma de las imagenes, de 64 x 64 pixeles, centrado en la AR.

Este método ademas corrigi6 los efectos de la rotacién solar durante la visualizacién del
fenomeno OM. Un inconveniente encontrado aplicando esta técnica es que la morfologia
de la AR cambia drasticamente durante la evolucién de la etapa posfulguracién, habien-
do requerido en este caso correcciones manuales en los periodos de cambios apreciables
en la morfologia de la AR. No se obtuvieron mejores resultados utilizando correcciones

inferiores a valores enteros de pixeles.

4.2.4. Realce de los frentes de onda Moreton

Los frente de OM son en general tenues y difusos, de manera que para visualizarlos es
necesario aplicar alguna técnica de realce. En el evento del 6 de diciembre de 2006, se
intentaron distintas técnicas, tales como filtros de ruido gaussiano, filtros de promedio
y filtros de realce “running difference” (RD) y “base difference” (BD). Estos 1ltimo se
utilizaron originalmente en imégenes solares de las misiones espaciales SOHO y TRACE.

Consisten en un realce de los cambios que ocurren entre una imagen y la anterior de
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una serie temporal, mediante la sustraccion de estas imagenes.

Los mejores resultados se obtuvieron utilizando las técnicas RD y BD combinadas. En
este caso y a fin de minimizar los cambios fluctuantes permanentes entre una imagen
y la siguiente producidos por el “seeing” y la granulacion tipica de las imagenes Ha,
la sustraccién se realizé con un promedio de 5 imagenes anteriores a la tratada, de la

siguiente manera:

i—1

(z,y) — Ii(, y)] (4.3)

O] =

Ii ain(w,y) = [[z'(l',y) 1: (z y
i—6

donde I; gig(z,y) es laimagen RD, I;(z, y) la imagen sin realce, e I;(, ) es el valor medio
de la imagen correspondiente. Los valores medios se sustraen para eliminar diferencias

de intensidad de fondo debidos a por ejemplo presencia de nubosidad.

En el caso de BD, se utiliza:

Fovwer,) = [Lwy) = L) = 2 30 (o)~ Bey)]  (44)

b—5
donde el indice b de la serie de imagenes es fijo y se elige anterior al inicio del evento

(fulguracion).

A las imagenes asi procesadas se les aplicé un filtrado de realce simple del tipo “unsharp
masking”, el cual consiste en sustraer de las imagenes una mascara del fondo de baja
frecuencia obtenida con algun filtro, tanto en el dominio espacial como frecuencial de la

siguiente manera, Aschwanden [2009]:

o anle9) = | Lwy) — = Fm(Iie,y)) (4.5

donde I;ym(x,y) es la imagen realzada, F'm(I;(x,y)) indica un filtro pasa-bajo de “me-
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dia” aplicado a la imagen 7 y o > 1 es un coeficiente de ajuste de manera de conseguir

resultados satisfactorios. El resultado de aplicar estas técnicas se aprecia en la Fig. 4.7

Figura 4.7: Resultado de la aplicacién de las técnicas de realce para las imagenes de
HASTA mostrando la OM en dos momentos de su evolucién.

La técnica aplicada no permite realizar estudios fotométricos pero si morfologicos de la
evolucién del frente de OM, por cuanto el interés del trabajo es obtener datos precisos

de la evolucion de la posicién de los frentes de onda.

4.2.5. Obtencion de las posiciones de los frentes

¢

Para obtener la posicién espacial de los frentes OM se utilizé el método “visual”, War-
muth et al. [2004a], Warmuth et al. [2004b], aplicado a cada una de las imédgenes de la
serie temporal del evento del 6 de diciembre de 2006. Este método es ventajoso frente
al método de analisis de los “perfiles” de intensidad a grandes distancias del origen de
la perturbacién, por cuanto permite reconstruir un frente de onda extenso cuando los

perfiles son ya muy tenues y difusos como para ser detectados correctamente sobre el

ruido de fondo.

El método “visual” se aplicé trazando varios puntos representativos de la posicién de
los frentes en forma manual en cada una de las imagenes de la serie, tratando de cubrir

toda la extensién angular visible de los mismos (entre 20 y 30 puntos por imagen). Sobre
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estos puntos se trazd luego una linea poligonal representativa de los frentes, utilizando
una interpolacién con un spline ciibico en aproximadamente 8 puntos intermedios entre

cada par de puntos trazados.

El procedimiento se repitié 5 veces en cada imagen, obteniendo 5 poligonales repre-
sentativas de los frentes OM en cada imagen de la serie, de manera de promediar las
mediciones y minimizar los errores de determinaciéon. El error en la determinacién de
cada punto se estim6 de £2 pixeles, lo cual corresponde a &~ 4” que son las fluctuaciones

tipicas del “seeing” diurno en el sitio de observacién, (ver seccién 5.7).

4.2.6. Determinacion del punto radiante

El punto radiante (RP), es un punto de coordenadas (z, y) en las imdgenes cromosféricas,
que se supone el sitio de origen del fenémeno OM. Bajo la suposicion que la OM es
una perturbacion coronal que se expande en forma cuasi esférica en un medio coronal
homogéneo a partir de un punto de origen situado sobre la superficie solar, el frente de

esta onda intersecta a la esfera solar en una circunferencia en 3D.

Entonces, la manera usual de determinar el RP es interpolar circunferencias proyectadas
sobre la esfera solar a los primeros frentes OM visibles, cuyo centro corresponderia al
RP, Warmuth et al. [2001], Warmuth et al. [2004a], Warmuth et al. [2004b]. En las

imdgenes 2D, estas circunferencias proyectadas son elipses.

En este trabajo, la posicion del RP se obtuvo a partir de determinar las distancias
cromosféricas recorridas por el frente de onda de manera méas precisa que lo convencional

en razon de la alta resolucién temporal de los datos de HASTA.

Las distancias cromosféricas que recorre el frente de onda en distintas direcciones a
partir del RP y sobre la esfera solar, seran las longitudes de los arcos de circunferencias

sobre circulos maximos que pasan por el RP.
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Tomando el centro de la esfera solar O como origen de coordenadas cartesianas 3D,
la distancia cromosférica d entre dos puntos Ki(z,y,2) y Q;(x,y, 2) situados sobre la
esfera solar se obtiene de como d(j, k) = Re «, donde « es el angulo entre los vectores
OK; y OQ;. R es el radio solar, por lo que Ry = |OKj| = |OQ;,|. Este angulo « se
obtiene a partir del producto escalar como:

OK, - 0Q, ] (4.6)

RS,

Q= arc cos |:

La posicién en este sistema cartesiano 3D de coordenadas (z,y,z) de un punto de

posicién (2,1y') pixeles de una imagen de HASTA se obtiene como:

/ /

r = T -
y = v -y
Y R s (4.7

donde xy), y, es la posiciéon en pixeles del centro del disco solar sobre la imagen de
HASTA y R, es el radio solar en pixeles obtenido de la imagenes de HASTA para el

dia y la hora de observacion correspondiente.

Entonces, con este procedimiento se determinan las distancias cromosféricas d(j, k) entre
cada uno de los puntos K} de las poligonales trazadas sobre los frentes OM y un punto
(); situado en un entorno de la AR como probable origen del evento (RP). Haciendo
variar ();(2',y’) en un entorno del centro de la AR y utilizando un ajuste robusto no li-
neal por minimos cuadrados aplicando el algoritmo “Levenberg-Marquardt” del paquete
“MPFIT”, Markwardt [2009], se determina el punto Q;(z,y, z) que mejor interpola una

circunferencia proyectada sobre la esfera solar. Este punto serd el RP.
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El procedimiento de ajuste de circunferencias en 3D es mas robusto que el de interpo-
lar elipses en 2D, debido al nimero de parametros involucrados. Para interpolar una
circunferencia se necesitan ajustar 3 parametros (centro x, centro y, radio), mientras
que las elipses requieren del ajuste de 5 parametros (centro z, centro y, semieje mayor,
semieje menor, inclinacién). En todos los casos el ajuste se realiza sobre una porcion de

arco que nunca excede de 100°, lo que dificulta la interpolacién.

El comportamiento de los RP hallados para cada una de las imagenes de las serie tem-
poral se aprecia en la Fig. 4.8, donde se han graficado el radio de la circunferencia
interpolada y la posicién (2’,y’) (en pixeles de las imagenes de HASTA) como funcién
del tiempo. Las lineas de trazos corresponden a ajustes lineales a las curvas en el in-
tervalo definido por las lineas de puntos verticales, de manera de suprimir los valores
discordantes del final. Las barras verticales sobre las curvas indican los errores estimados

de la interpolacién.

Como se aprecia en el panel inferior de la Fig. 4.8, el radio de las circunferencias inter-
poladas crece cuasi linealmente. La extrapolacion de esta curva a un radio — 0 indicaria
el momento aproximado de inicio de la OM, el cual corresponde a ty = 18:41:03,5 +9,3
UT. La pendiente de la curva indicaria la velocidad media de crecimiento de las circun-

ferencias interpoladas, que en este caso es de sy = 868,8 + 19,1 km s~ !,

Habitualmente la posicion del RP se obtiene de los primeros frentes visibles. A partir
de los gréficos de la Fig. 4.8 podria obtenerse el RP extrapolando las posiciones z’,y" a
to. Pero en las cercanias de la AR las condiciones del medio difieren sustancialmente del
resto de la regién coronal tranquila donde avanza la perturbacién, Aschwanden [2005],
por lo que la velocidad de Alfvén del medio coronal seria considerablemente mayor en las
cercanias del RP. Entonces no es adecuado extrapolar el comportamiento de los frentes
OM a tiempos anteriores a los primeros frentes visibles. Por esta razén se tomé como

ubicacién del RP el punto @y, cuya posicién (2',7') se obtiene de las rectas interpoladas
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Figura 4.8: Determinacion de la posicién del RP. Panel superior: coordenada X, Panel
central: coordenada Y. Panel inferior: radio de las circunferencias interpoladas. Las
coordenadas corresponden a la posicién (z',y’) en pixeles sobre las imagenes. Las rectas
en lineas de puntos corresponden a ajustes lineales sobre las curvas.

en el tiempo en que es visible el primer frente OM, ¢t = 18:45:40 UT. La posicién
obtenida del RP es Qy = (269,3 +4.,5; 4223 + 7,9) [pixel], coordenadas heliogréficas
(N00,6 £54,3).

La velocidad de deriva lineal vd en la posicion del centro de las circunferencias durante
la evolucién visible de los frentes OM tiene componentes vd, = —130,7 4 12,3 km s 1,

vd, = 152,1 £17,3 km s™', a partir de las cuales se obtiene un médulo |vd| = 200,5 km
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s~!. Esta velocidad de deriva en direccién noreste puede atribuirse a diferentes causas,
tales como las inhomogeneidades del medio coronal donde propaga la onda, o a errores
en la determinacién de la posicién de los frentes o en la interpolacion de circunferencias
sobre una extensién angular acotada. También es posible que se origine en algin tipo

de comportamiento particular del piston 3D que inicia la perturbacién OM.

4.2.7. Los puntos radiantes de los frentes tempranos

La Fig. 4.10 muestra el aspecto de los frentes tempranos denotados como F'1, F2 y F'3,
los cuales son visibles en el comienzo del evento OM en forma diferenciada y apareciendo

en forma secuencial en el orden indicado.

Estos frentes se analizan separadamente con el objeto de discernir si se trata de frentes

de onda diferentes del frente de OM global.

A tal efecto se obtienen sus RP de forma similar al procedimiento descripto anterior-
mente, eligiendo para cada uno de ellos solamente las imagenes de la serie temporal
donde son claramente diferenciados. Entonces se seleccionan 27 imagenes de HASTA en
el intervalo temporal 18:43:26-18:45:36 U'T para analizar el frente F'1; 14 imagenes en el
intervalo 18:44:31-18:45:36 U'T para F'2 y 8 imagenes en el intervalo 18:45:01-18:45:36
UT para F'3.

La Fig. 4.9 muestra las graficas obtenidas al determinar los RP de los frentes tempranos
F1, F2 y F3. De forma similar al caso del RP global, las curvas muestran un radio que
se incrementa en funcién del tiempo, aunque en este caso las curvas obtenidas son mas
irregulares. Un test de bondad chi-cuadrado realizado sobre los ajustes lineales de los

frentes tempranos F'1, F'2 arroja un nivel de confianza pobre.

Los puntos radiantes RP1, RP2 y RP3 se determinan de igual manera que para el andlisis

global, es decir la ordenada para la abscisa correspondiente al tiempo del primer frente
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Figura 4.9: Determinacion de los RP de los frentes tempranos F'1, F2 y F3. Panel
superior: coordenada = (pixeles); Panel central: coordenada y (pixeles); Panel inferior:
radio de los circunferencias interpoladas (pixeles).

observado obtenida a partir del la curva de ajuste lineal.

Las posiciones de los RP obtenidas para F'1, F2y F3 son Qo = (254,7 +£4.,8; 402,8 +
14,2), Qo2 = (307,7 £4,9; 3858 +11,3) y Qos = (287,7 £ 2,9; 344,5 + 0,7), respectiva-

mente.

Como se observa en la Fig. 4.9, Qo1, Qo2 v Qo3 se localizan aproximadamente en el

segmento que conforma el frente considerado y el RP global Q).
Las velocidades de deriva de los RP de los frentes tempranos obtenidas son:

F1: vdy, = 20,9 £ 4,6; vdy, = —442,1 £ 21,6, con médulo |vd;| = 442,6 km s—1 y

desplazandose claramente en direccién sur.

F2: vdy, = 218,6 + 20,1; vdy, = —189,9 £ 22,3, con médulo |vds| = 289,6 km s—1, en
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direccion sudoeste.

F3: vds, = 467,3 £ 30,1; vds, = —32,8 = 40,5, con médulo |vds| = 468,4 km s—1, en

direccion oeste.

Se observa que, en general, las derivas de los frentes tempranos tiene direccién opuesta
a la deriva del RP global Q). Esto sugiere que los frentes tempranos son parte del
desplazamiento de la onda global, van montados sobre la misma con derivas orientadas
en la direccion de avance global. En la Tabla 4.1 se listan las distancias cromosféricas
promedio (d) a las que ocurre la primera aparicién de los frentes tempranos respecto
del RP @), indicando una distancia de formacion comparable para F'1 y F'2, siendo F'3

mas lejano.

Figura 4.10: Ubicacién de los RP: )y corresponde al frente de onda tunico; @1, Q2 v
(3 corresponden a los frentes tempranos F'1, F2 y F'3. Las dimensiones de las cruces
indican el error en la determinacion de los mismos. SE indica el origen de la eyeccién
de pequena escala. El FoV es de 800”7 x600”.

4.2.8. Evolucion de los frentes de onda Moreton

A fin de determinar la evolucién de los frentes OM globales, se midieron la distancias
cromosféricas d recorridas por el frente de onda, desde el RP global )y hasta ciertos

puntos P localizados sobre las poligonales que representan los frentes de onda previa-
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mente determinadas. Estos puntos se obtienen de la intersecciéon entre las poligonales

de los frentes con ciertos circulos maximos que pasan por el RP.

En la Fig. 4.11 se muestran en negro las lineas poligonales que representan los frentes
OM avanzando y en blanco, 41 circulos maximos que pasan por ()y trazados de manera
de cubrir la regién sudoeste de la AR donde es visible el fenémeno. Los circulos méximos
se trazan entre ()y de posicién (269,422) pixeles y 41 puntos P; obtenidos de rotar el
punto arbitrario Py = (265, 336), (S09,4F61,9), sobre el eje formado por el vector OQ
en sentido antihorario, en 3D y en pasos de 5 grados. El punto P, esta localizado a

235,8° en sentido horario del meridiano que pasa por ).

La posicion del frente OM en cada una de la imagenes de la serie se obtiene de la
interseccion de las lineas poligonales y cada uno de los 41 circulos maximos, definiendo
de esta manera K (t, j) valores, donde 1 < j < 41 cubre los circulos méximos y ¢ cubre
los tiempos de adquisicién de las 86 iméagenes del evento, cada 5 seg, entre las 18:45:40

y las 18:51:05 UT.

El trazado de circulos méximos sobre la esfera solar se realizé efectuando rotaciones en
3D del punto Q(x,y, z) respecto a un eje de giro definido por el vector normal al plano
formado por los vectores OQg y OP;j, el cual se obtiene mediante el producto vectorial
n = 0Qp x OP;. Para efectuar las rotaciones 3D se utiliz la técnica de cuaterniones

unitarios por su sencillez y eficiencia numérica, Torres del Castillo [1999].

En el grafico de la Fig. 4.12 se observa la distancia cromosférica promedio (d) obtenida

a partir de la expresion:

(d) = % (4.8)

donde d; es la distancia cromosférica determinada sobre el circulo méaximo ¢ mencionado
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anteriormente. La barras verticales indican la amplitud de la dispersion a +1o0 en las

determinaciones de la posicién.

En la Fig. 4.12 se han graficado ademas las distancias cromosféricas recorridas por los
frentes tempranos, medidas desde el RP )y en el intervalo temporal 18:43:26-18:45:40
UT. La curva presenta un comportamiento inicial suave y un aumento considerable de
la dispersién de los datos en los ultimos frentes de onda medidos, debido a que estos se
ensanchan a la vez que se tornan mas tenues y difusos hacia el final de la evolucion de

la perturbacion.

La curva tiene comportamiento cuadratico en el intervalo 18:45:40-18:49:21 UT seguido
de una tendencia cuasi lineal con posterioridad a ¢t = 18:49:21 UT. El limite entre estas
dos tendencias se obtiene hallando el valor de ¢ que minimiza los errores del ajuste

cuadratico.

Las curvas en lineas de trazos A y B corresponden a dos tipos de ajuste cuadrético. A se
realiza sobre el intervalo de comportamiento cuadratico anteriormente mencionado y B
es un ajuste sobre el intervalo temporal completo (86 imagenes). La curva C' corresponde

a un ajuste lineal sobre la region de comportamiento lineal del final de la curva.

D es un ajuste de ley de potencias sobre el set completo de datos que tiene la siguiente

expresion:

d(t) = c1(t —1;)° + ¢ (4.9)

donde 9 es el exponente de la ley de potencias y ¢1, ¢; son constantes. El tiempo inicial
t; se tomo a las 18:42:00 UT. Los valores obtenidos para la curva D son: ¢ = 0,578627,
c1 = 15,287 y ¢y = —108,6009.

Respecto de los frentes tempranos considerados separadamente, se observa una buena
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concordancia con la curva general lo que hace suponer que no se trata de frentes de onda
distintos del frente global, salvo F'1 que aparenta tener una evolucion inicial diferente

y F'2 que se aprecia apartado del resto en su comienzo.

4.2.9. Analisis de la cinematica de los frentes de onda Moreton

La evolucion cinematica del evento puede ser analizada utilizando la técnica derivativa
considerando los intervalos temporales de la secuencia de imagenes. Sin embargo esta
técnica exhibe gran dispersién, Warmuth et al. [2004a], Warmuth et al. [2004b], Temmer
et al. [2009], Muhr et al. [2010], por lo que los parametros cineméticos se derivan de las

diferentes curvas ajustadas a la evolucién de la distancia cromosférica (d) de la Fig. 4.12.

La aceleracién se estima a partir de las curvas cuadraticas asumiendo un movimiento

rectilineo uniformemente acelerado de la forma:

1
r=x9+v(t—1ty) + 5 a(t —to)? (4.10)

Para el ajuste de ley de potencias, el médulo de aceleracion instantanea se obtiene de

la relacion:

a(t)=c1 8 (0 —1) (t—to)°? (4.11)

La curva (d) se divide en dos segmentos para su anélisis, una parte inicial de evolucién
cuadrética (curva A) y una zona final de evolucién lineal (curva C). Las curvas B y
D corresponden a un ajuste cuadratico y un ajuste de ley de potencias sobre todo el

intervalo temporal del evento.

En la Tabla 4.2 se muestran los parametros cinematicos obtenidos a partir de las curvas
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Primer frente global Ultimo frente global F E, 3
[Mum]
230£15 477448 136+9 131£13 19845

Tabla 4.1: Distancias cromosféricas (d) medidas desde el RP @)y hasta la primera ocu-
rrencia de los frentes tempranos.

A, B, C'y D. Los valores listados son:

= El tiempo de inicio ¢y

= Las aceleraciones ag, a; calculadas en el tiempo de inicio g y en el tiempo t; =

18:45:41 UT, donde el frente adquiere el aspecto tnico y mas extenso (global).

= Las velocidades instantaneas sg, s; y $o medidas en el tiempo de inicio £y, el tiempo

de frente tnico t; y el tiempo final de visibilidad de los frentes t, = 18:49:21 UT.

» Para los casos de aceleracién constante (curvas A, B), o velocidad constante (curva

() solo se listan los valores ag y so.

Los valores de aceleracion y velocidad son comparables a los mayores valores obtenidos
por Warmuth et al. [2004a] en su anédlisis de un conjunto de 12 eventos de OM. Los
valores obtenidos a partir de las curvas B y C' son comparables a los valores medios
presentados por Warmuth et al. [2004a] y concuerdan con los pardmetros obtenidos de
la curva D. Sin embargo, los valores obtenidos son mayores que los indicados por Bala-

subramaniam et al. [2010] para el mismo evento con datos de otros observatorios.

4.2.10. Analisis de la activacion de los filamentos

Los filamentos norte y sur (NF y SF) conjuntamente con )y conforman un sector circular
que abarca 156° como se aprecia en la Fig. 4.2. En nuestro trabajo se analiza la activacién

de los filamentos y su probable relacion con el paso de la OM coronal, Smith and Harvey
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Figura 4.11: Aspecto de las lineas poligonales que representan la evolucién de los frentes
OM (en negro) y los 41 circulos méaximos trazados pasando por () y otro punto obtenido
de la rotacién del punto F, con intervalos de 5°, en sentido antihorario. La imagen del
disco solar corresponde a un FoV de ~ 1400” x1400”

[1971], Eto et al. [2002], Okamoto [2004], Gilbert et al. [2008]. En el evento del 6 de
diciembre de 2006 ambos filamentos exhiben una oscilacion intensa que hace que dejen
de ser visibles durante ciertos momentos en las imagenes Ha. Este efecto es atribuible
al movimiento de los mismos, el que desplaza por efecto Doppler la banda de emision-

absorcién fuera de la banda de paso del filtro monocromador, Balasubramaniam et al.

2007].

Gilbert et al. [2008] analiza el comportamiento de estos filamentos indicando que SF
exhibe una mezcla de movimientos transversales y perpendiculares con respecto a su
eje, mientras que NF tiene un comportamiento mas estéatico, oscilando probablemente

solo en la direccion perpendicular al plano del cielo.
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Figura 4.12: Grafico de la distancia cromosférica promedio (d) medida desde el RP
Qo (linea llena), con barras de dispersién a +1o. F'1, F'2 y F'3 representan (d) para los
frentes tempranos en t<18:45:40 UT. Curva A: ajuste cuadratico parcial; curva B: ajuste
cuadratico total; curva C: ajuste linear parcial; curva D: ajuste de ley de potencia.

A efectos de analizar el comportamiento temporal de los filamentos, se obtienen las
“curvas de luz” en tres puntos localizados sobre cada uno de los filamentos, en su centro
y en ambos extremos. El tiempo se activacion se considera aquel en el cual la intensidad
luminosa medida sobre un punto del filamento cambia bruscamente por primera vez,
esto es a mitad de la pendiente de intensidad creciente, como se aprecia en la Fig. 4.13,
donde se muestra el comportamiento de la intensidad para un punto localizado en el
SF a la izquierda y un punto localizado en el NF arriba. El filamento, inicialmente
oscuro por encontrarse en absorcién a cierta altura sobre la cromosfera, desaparece de
las iméagenes por efecto Doppler con lo cual la intensidad medida sobre él se incrementa.
En las curvas de luz de la Fig. 4.13 se observa un comportamiento oscilatorio del NF

mientras que el SF permanece més estatico.
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Curva to ao ay S $1 S9

[hh:mm:ss] [km sec™2] [km sec™!]
A 18:42:284+38  —2,44+1,1 14634350 1000 219
B 18:41:48+£30  —1,240,6 1170£350 895 510
C 18:39:36£76 0,0 696245
D 18:42:30+£01 —-30,24+0,3 —1,74 2121£23 910 621
Cop  18:42:28+117 0.0 . 907+166

Tabla 4.2: Parametros cinematicos 2D y tiempos de inicio obtenidos a partir de las
curvas A, B,C, D.

El SF se encuentra centrado en la posicién heliogréfica (S50F11), a una distancia pro-
medio de 562,6 pixel (820 Mm) de la AR y tiene una extensién de ~ 0,2 Rg. SF
esta aproximadamente orientado en direccion noreste-sudoeste y cuasi paralelo a la di-
reccién de propagacion de la OM. Las curvas de luz se obtuvieron en las posiciones
izquierda Py = (641, 149); centro Po = (681, 144) y derecha Pp = (719, 131). Para estos
puntos los tiempos de activacion obtenidos fueron ¢; = 18:55:11 UT; o = 18:55:51 UT;

tp = 18:58:11 UT.

EI NF tiene forma sigmoidea y se encuentra centrado en la posicién heliogréfica (N38E61)
a una distancia promedio de 317,5 pixel (460 Mm) de la AR y también tiene una longitud
de =~ 0,2 Ry. NF estd aproximadamente orientado en direcciéon oblicua a la de propaga-
cién de la OM. Las curvas de luz se obtuvieron en las posiciones superior Ps = (250, 743);
centro Po = (260, 717) e inferior Py = (270,694). Para estos puntos los tiempos de ac-
tivacién obtenidos fueron tg = 18:51:06 UT; to = 18:50:41 UT; t; = 18:48:56 UT.

La Fig. 4.14 muestra una vista plana x-y centrada en el RP @)y donde se aprecian las
distancias y ubicaciones de los frentes OM y los filamentos. En ella se han graficado
los todos los frentes OM y la posicion relativa de los 6 puntos localizados sobre los
filamentos SF y NF. También se aprecia la evolucion de los frentes tempranos y los
RP correspondientes. Las circunferencias en linea de trazos representan 3 ajustes a los

frentes OM realizados al comienzo, centro y final del lapso de tiempo de evolucién de
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Figura 4.13: Curvas de luz de los filamentos SF y NF, realizadas sobre SF inferior
(Pr=(641,149)) y NF derecha (Pp=(250, 743)).

los frentes de onda.

4.2.11. Caracteristicas espacio-temporales de la activaciéon de

los filamentos

A fin de obtener las correlacion espacio temporal de la activacion de los filamentos SF
y NF con el paso de la OM, se calculan las distancias cromosféricas d entre el RP Qg
y los puntos previamente seleccionados sobre los filamentos. El resultado se muestra
en la Fig. 4.15, donde se han graficado las distancias cromosféricas promediadas (d)
representativas de los desplazamientos de los frentes OM desde @)y, en conjunto con la
activacion de los filamentos SF y NF. Las lineas verticales sélidas en gris representan los
valores méximos y minimos que toma (d) teniendo en cuenta la dispersién de los datos.

Las curvas A, B, C'y D se obtienen de manera similar a las descriptas anteriormente.

Se puede observar que los 3 puntos de activaciéon del NF se encuentran dentro del rango
temporal de visibilidad de la OM, sin embargo la onda no es visible en la region del disco
solar donde se encuentra localizado NF. Por el contrario, los puntos indicados sobre el
SF' se activan entre 3 y 6 minutos después que deja de ser visible el frente OM y estan

ubicados en el sector angular de mayor visibilidad de la perturbacién.
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Figura 4.14: Vista plana z-y centrada en @)y de las distancias cromosféricas d. Las lineas
en negro muestran los frentes OM globales y las lineas en gris los frentes tempranos F'1,
F2y F3. Las lineas de trazo indican 3 circulos ajustados a los frentes OM globales. SF
y NF indican los puntos de medicion sobre los filamentos. SE es la posicién inicial de
la eyeccién de pequena escala. 1, Q2 v Q3 indican los RP de los frentes tempranos.

En el grafico, se observa que todos los puntos de activacion de los filamentos estan por
encima de la curva, excepto el punto correspondiente al punto central del NF. Los 3

puntos correspondientes al NF se encuentran dentro del rango de dispersién de los datos.

Con respecto al SF, la curva C' extrapolada a los tiempos de activacién de SF es la
que mejor encaja con los tres puntos de activaciéon. Sin embargo la curva se encuentra

separada ~ 100 Mm de todos ellos.
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El SF se encuentra en una regién donde los frentes OM aparecen distorsionados (ver
la Fig. 4.14). Esa direccién es la correspondiente al circulo maximo 14. Por lo tanto,
se graficd en la Fig. 4.15 la curva GCgp, la cual representa la distancia cromosférica d

determinada tnicamente sobre este gran circulo.

La curva C'sr representa un ajuste lineal a GCsr en el rango temporal 18:49:21-18:51:05
UT, la cual fue obtenida de forma similar a C'. Csp evidencia una mejor coincidencia
con los 3 puntos de activaciéon del SF. Los parametros cinematicos de la curva Cgp

también se han listado en la Tabla 4.2.

En la Fig. 4.15 también aparecen indicados los eventos que podrian estar relacionados
con el origen de la OM. Estos son: el tiempo a mitad de la pendiente de crecimiento
de GOES (¢t = 18:43:00 UT); el tiempo a mitad de la pendiente de crecimiento de la
fulguracién obtenida en la Zona 1 (¢t = 18:42:45 UT) y el tiempo de activacién de la

eyecciéon de pequena escala (¢ = 18:42:20 UT), la cual se describe a continuacién.

4.2.12. La region de la fulguracién observada con TRACE

TRACE observé el 6 de diciembre de 2006 la AR10930 con una cadencia temporal de
una imagen cada 2 seg, utilizando un filtro UV en 160 nm, el cual registra la emision
de la atmosfera solar en un rango de temperatura de 5 x 10° K - 5 x 10° K, las cuales

corresponden a alturas de formacion superiores a la cromosfera.

En estos datos no son visibles los frentes OM. Sin embargo son visibles estructuras
magnéticas y regiones de la fulguracion que evolucionan rapidamente y no son apre-
ciables en Ha. Se analiz6 por lo tanto la evolucion dinamica de ciertas estructuras de

rapido movimiento que podrian estar asociadas con el origen de la OM.

El detalle més relevante es una eyeccién de pequena escala, visible en direccién oeste

de la region de fulguracion. La eyeccion se inicia en un tiempo muy cercano a la fase de
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“flash” de la fulguracién, como fue indicado por Balasubramaniam et al. [2010].

La eyeccion de pequena escala podria producir ondas de choque coronales, Warmuth
[2007], Pohjolainen et al. [2008], Temmer et al. [2009]. A fin de determinar la evolucién
cinemética de la eyeccién de pequena escala se utiliza el mismo procedimiento que el
utilizado con HASTA en la determinacién de las posiciones del frente de OM, es decir se
aplica la técnica RD y realces, para luego obtener puntos de posicion de la eyecciéon en
movimiento en la serie de imagenes por el método visual. Posteriormente, mediante la
interseccion de circulos maximos trazados por el sitio de inicio del evento y los puntos

determinados del frente de la eyecciéon se determina la evolucién cinematica de la misma.

La eyeccién de pequena escala se inicia a las t = 18:42:20 UT y es visible por espacio de
1 min. Tiene la apariencia de un bucle magnético que crece rapidamente, el cual podria
indicar la erupcion de un filamento angosto tal como el indicado por Balasubramaniam

et al. [2010].

La Fig. 4.16 muestra imagenes de TRACE donde se indica con flechas negras la lo-
calizacion del plasmoide. En su evolucién avanza desde el noroeste hacia el sudeste.
La posicién inicial del plasmoide es (234,414) pixeles, referido a las coordenadas de
las imagenes de HASTA, (N00,7E£63,5) en coordenadas heliogréficas. Esta posicién se

indica con un circulo en negro y la sigla SE en la imagen de la AR de la Fig. 4.14.

La Fig. 4.17 muestra un grafico de la distancia recorrida por la eyeccién de pequena
escala proyectada sobre el plano del cielo en funcion del tiempo, superpuesta a un po-
linomio de segundo grado. A partir de los coeficientes de este polinomio y utilizando la
ecuacién del movimiento rectilineo uniformemente acelerado, se estimé una aceleraciéon
a = 33,8 km seg—2. A fin de estimar la velocidad y aceleracién de ascenso del plasmoide,
se asume que se desplaza en direccion perpendicular a la superficie solar, iniciando su

desplazamiento en el sitio SE con velocidad nula. A partir de las coordenadas proyec-
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tadas y calculando el angulo formado entre el plano perpendicular a la esfera solar en el
sitio SE y el plano del cielo, el cual tiene un valor de 63,4°, se obtiene una estimacién de
la aceleracién en direccién radial, a, = 37,3 km s~2, con una velocidad radial s, =2.160
km s7! en el final de su visibilidad, para ¢ = 18:43:20 UT. Asumiendo que el plasmoide
inicia el movimiento sobre la superficie solar, en este lapso habra alcanzado una altura

h ~ 60 Mm.

El tamano del plasmoide se determina a partir de las imagenes de TRACE, estimando
un radio r &~ 1 Mm en el comienzo de su evolucion, el que luego se expande hasta r =5
Mm, a las 18:43:00 UT. Siguiendo a Temmer et al. [2009], la eyeccién de pequena escala
es capaz de producir ondas de choque en la corona solar, por su elevada aceleracion y

tamano considerable.

A fin de investigar el efecto de asumir que la eyeccién de pequena escala es el disparador
de la OM, se toma el sitio SE como origen de la perturbacién (RP), Warmuth [2007],
calculando las distancias cromosféricas (d) recorridas por los frentes de onda desde
SE. En la Fig. 4.18 se muestra el resultado obtenido. Comparando con la Fig. 4.15
en donde se tomaba a )y como RP, esta curva exhibe una mayor dispersién de los
datos, una marcada desalineacién del frente temprano F'3, una mejor coincidencia del
frente temprano F'2 y una curva cinematica diferenciada para el frente temprano F'1, la
cual aparece con aceleracién positiva y desconectada del resto de las curvas. Las lineas
indicadas como U y V corresponden a un ajuste cuadratico y lineal sobre F'1. La curva
U corresponde a una aceleracién de 4,2 4= 4,4 km seg™2 y el ajuste lineal V indica una

velocidad media de 597 4 64 km seg™!.
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circulos méaximos P1— P40; puntos de ubicacion de los filamentos y probables momentos
de disparo. Las curvas de trazos corresponden a ajustes lineales y cuadréticos sobre (d).
GCgr corresponde a d sobre el circulo maximo 14.

- f
{

W

"y

P
™

5
*

N
~

18:43:00 UT

18:42:30 UT 18:42:47 UT
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4.2.13. Discusion

El fenémeno del 6 de diciembre 2006 originado en la AR10930 y observado con el
telescopios HASTA puede ser descrito como un fenémeno tipico de OM, a pesar de su

marcada visibilidad y escala global.

Una caracteristica distintiva del evento es la presencia de formas irregulares en los prime-
ros frentes visibles, los cuales fueron identificados como tres frentes de onda tempranos.
Ellos son reconocidos como tres patrones circulares que aparecen en forma secuencial y
se analizaron por separado para tratar de identificar mas de un RP o més de una per-
turbacion que se propague simultdneamente ( Muhr et al. [2010]). Se utilizaron varios
procedimientos adecuados para determinar las ubicaciones de los RP, se midieron las
distancias cromosféricas recorridas por la OM en varias direcciones angulares a partir de
los RP obtenidos, a fin de analizar probables sitios de origen y viabilidad de diferentes

mecanismos de activacion de la perturbacion.

Para estudiar la cinemaética del evento de OM global, se asume que el RP se ubica en
un punto Qg y que el frente de onda se propaga de forma esférica a partir de él. Una
curva cinematica promedio es identificable inequivocamente, dentro de los errores de
medicion, la cual ajusta todo el fenémeno, es decir, los tres primeros frentes de onda
tempranos, asi como el frente de onda global tinico posterior. Esto podria indicar que la
perturbacion consiste en una sola onda propagando por la corona solar provocada por
un tnico proceso de disparo. Siguiendo a Warmuth et al. [2004a], se utilizaron ajustes
con una curva cuadratica y una curva de ley de potencia para obtener los parametros
cinematicos del evento. Estos ajustes se realizaron para el frente de onda global tnico,
es decir, el rango temporal en donde la perturbacién tiene una extension angular mayor

y al parecer constituye un solo frente.

Debido a que la OM aparenta desacelerar ligeramente con el tiempo y la distancia como
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senalaron Warmuth et al. [2004a], se realizaron varios ajustes mediante polinomios sobre
diferentes partes de la curva, teniendo en cuenta una aparente evolucién cuadratica
inicial que se continta con una tendencia lineal hacia el final de la visibilidad de la
perturbacion. De esta manera se obtuvieron las curvas cuadratica inicial A y lineal final

C que se aprecian en la Fig. 4.15.

La curva A representa correctamente el comportamiento dindmico de la onda descripto
mediante la distancia cromosférica recorrida (d), a partir de la visibilidad inicial de
la perturbacién hasta ~ 7 min mas tarde, cubriendo una distancia de ~ 300 Mm. La
perturbacién OM se inicia con una desaceleracién constante de —2,44-1,1 km s~2 y con
una velocidad de 1.463 km s—1, la cual disminuye a 696 km s—1 en la fase final del

intervalo de visibilidad, donde su evolucién es cuasi lineal (curva ).

El tiempo de comienzo de la perturbacion que se obtiene a partir de extrapolar la curva
cuadratica A (ty = 18:42:28 £ 38 UT), concuerda aproximadamente con el instante en
que la pendiente ascendente del flujo de rayos X obtenido de GOES supera el 50 % de
su méaximo (¢t = 18:43 UT), con el instante de inicio de la fulguracién obtenido de la
pendiente ascendente de la curva de luz obtenida en la Zona 1 a mitad de maximo (¢ =
18:42:45 UT) y con el tiempo medido de activacion de la eyeccion de pequena escala (t =
18:42:20 UT). ¢, también es coincidente con el pico de la fuerza de Lorentz fotosférica
neta obtenida con el magnetégrafo “Global Oscillation Network Group” (GONG), segin

lo indicado por Balasubramaniam et al. [2010].

Varios autores Warmuth et al. [2001], Warmuth et al. [2004b], Okamoto [2004], Veronig
et al. [2006], Temmer et al. [2009], acuerdan en que hay una coincidencia entre el instante
de comienzo de la fulguracién y el disparo de la perturbacién de OM, lo cual apoya la
hipétesis H1. Sin embargo, otros autores, Narukage et al. [2008], Muhr et al. [2010]
sugieren que las OM se generan antes de la ignicion de la fulguracion, en eyecciones de

filamentos o CME, lo que apoya la hipotesis H2.
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El tiempo de inicio t; obtenido en este trabajo a partir de la curva A indica que el
evento de la onda de OM se genera cerca de la fase impulsiva de la fulguracion en
coincidencia con Smith and Harvey [1971]. La intensidad méaxima de la fulguracién,
medida a partir de las curvas de luz de TRACE, se produce aproximadamente 1 min
més tarde, t = 18:43:27 UT. Segun lo sugerido por Balasubramaniam et al. [2010], podria
haber una coincidencia del tiempo de inicio ¢y con la eyeccién de la CME (hip6tesis H2)
ya que los cambios fotosféricos en la fuerza de Lorentz son el resultado de cambios en el

campo magnético coronal, los cuales se corresponden con la fase de aceleracién principal

de la CME.

La curva D es un ajuste de (d) mediante una ley de potencias para toda la evolucién del
frente de OM global (ver Fig. 4.15). El instante de inicio de la perturbacién extrapolada
a partir de este ajuste es tg = 18:42:30 £ 01 UT, el cual es muy cercano al obtenido
a partir de la curva A. Sin embargo, la aceleracion extrapolada al tiempo del inicio
(ap = —30,2 £ 0,3 km s72) y la velocidad correspondiente (sy =2.121 423 km s™!) son
mucho maés elevadas que las obtenidas a partir de otras curvas. Como indicaron Warmuth
et al. [2004a], una fuerte desaceleracién inicial de la onda podria ser causada por el medio
més denso dentro de la AR. En la evolucién posterior (durante la visibilidad del frente
de OM) estos valores podrian disminuir y llegar a ser comparables a los obtenidos a

partir de curvas A, B.

La curva cuadratica B (ver Fig. 4.15) da un ajuste razonable para (d) a lo largo de la
evolucion de la perturbacion, pero parece ser menos adecuada para describir la tultima
parte del evento. Su desaceleracién inicial constante es ag — 1,2 £ 1,1 km s~2, con una
velocidad inicial s =1.170 km s, la cual disminuye a s, = 510 km s~! al final de la

etapa de la visibilidad. La hora de comienzo extrapolada (¢y = 18:41:48 30 UT) es 40

seg anterior que la obtenida de la curva de ley de potencias.

Como se ha indicado en Warmuth et al. [2004a], el evento podria ser caracterizado de
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manera mas adecuada con una desaceleracion no constante, como en el caso del ajuste
por partes (curvas A y C), o en el ajuste de ley de potencia (curva D). Esto restringe
el tiempo de inicio nominal a £y ~ 18:42:30 UT, con lo cual la aceleracién y velocidad

iniciales ag, sg, serian iguales o mayores que las halladas a partir de la curva A.

4.2.14. Los interaccion onda Moreton-filamentos

A fin de estudiar la activacion de los filamentos NF y SF, se midieron los tiempos en que
estos comienzan a variar en relacion con el supuesto paso de la onda coronal, mediante
el analisis de las curvas de luz procedentes de puntos localizados sobre los mismos en
las imagenes Ha. Debido a que el verdadero proceso de interaccién entre el frente de
OM vy la estructura de reposo de la prominencia es desconocido, estos tiempos podrian

no ser del todo exactos.

De acuerdo con las curvas de luz de los filamentos, el NF exhibe una oscilacién de tipo
“kink” (ver Fig. 4.13), que puede atribuirse al impacto oblicuo del frente de OM sobre
el NF segin se aprecia en la Fig. 4.14. En cambio, el SF es cuasi perpendicular a los
frentes de onda y oscila a lo largo de su eje. El SF tiene una altura estimada de 0,09

Ry v el NF presenta una altura inferior de < 0,01 R, Gilbert et al. [2008].

Con el fin de probar la hipdtesis de la existencia de una inica perturbacion propagando
en la corona, la que en parte es visible barriendo la cromosfera y en parte no, y que esta
perturbacion activa ambos filamentos, se le agregan al grafico de distancias cromosféricas
(d) recorridas por los frentes de OM, los puntos de activacién de los dos filamentos
anteriormente obtenidos. El SF se encuentra en la direccién de propagacién de los frentes
OM mas intensos, pero lejos de la AR, donde no fue posible detectar y medir el paso
de la onda en las imagenes Ha. El NF, que es mas cercano a la AR, se encuentra fuera

de la region donde la perturbacion es distinguible en las imagenes Ha. Las curvas B,
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C'y D (ver Fig. 4.15) son concordantes con la posicion y el tiempo de activacion NF,

considerando la banda de errores de medicion.

Esto indicaria que la evolucion de la onda continta con la misma tendencia en la direc-
cién norte. En cambio, el SF sélo podia ser alineado por la curva de ajuste lineal C's F,
medida a lo largo del gran circulo que pasa por sobre el filamento. Este hecho podria
atribuirse a cambios en los parametros fisicos del medio encontrados por el frente de
choque a medida que avanza. El mismo hecho produciria una forma no circular en el
ultimo frente de OM que se muestra en las Fig. 4.11 y 4.14, lo que sugiere que la onda
evoluciona irregularmente desde el origen, en particular en la direccién del SF. A pesar
de que el evento de OM es visible en una regién cromosférica tranquila sabemos que la

perturbacion atraviesa una regién magnética compleja, al sudoeste de la AR10930.

En particular, la curva A se transformaria en una linea recta después de una tenden-
cia cuadratica inicial. Esta tendencia dinamica lineal es consistente mas tarde con la
ubicacién y el tiempo de activacion del SF, teniendo en cuenta la curva CsF. Desafor-
tunadamente, la resolucion de las imagenes se empobrece en las ultimas imagenes de la
serie y no fue posible obtener mediciones detalladas que podrian haber dado lugar a un
ajuste mas fiable. Lejos del RP, como es el caso del SF (d ~ 800 Mm), los parametros
cinematicos obtenidos para describir el comportamiento de un evento coronal mediante
una medicién de los frentes de onda sobre la cromosfera podrian ser inexactos debido a

la curvatura de la superficie solar.

Los frentes de onda tempranos F2 y F3 parecen estar bien alineados con la curva
cinematica promediada del frente de onda global (ajustes cuadraticos A, B 'y D que
se muestran en la Fig. 4.15). Si la desalineacién de F'1 en el comienzo de la curva se
desestima debido a los elevados valores de errores de medicién, podria afirmarse que el
evento de OM es una sola onda esférica generada por un solo RP y que activa ambos

filamentos con el paso del frente de onda.
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En primera aproximacién, el origen del evento de OM del 6 de diciembre de 2006 se
explica mejor por un escenario de onda tipo “blast”, en el que un solo fuente compacto
y expansivo provoca una onda de choque coronal esférica. Una onda de choque tipo
“blast” podria haber sido iniciada por un impulso de presion localizado o por un pistén
3D impulsivo, generando en primera instancia una perturbaciéon que luego crece en
amplitud y se transforma en una onda de choque. El pulso de presién podria haber sido
producido por la propia fulguracién (escenario de onda disparada por la fulguracién,
hipdtesis H1, Vinak et al. [2006]). Segiin Temmer et al. [2009] y Pomoell et al. [2008],
un evento OM también podria haber sido generado por una gran aceleracion, de tipo
impulsiva, de una fuente que actiia como un pistén temporal. Por lo tanto, el escenario
del mecanismo de pistén inducida por CME (hipétesis H2) puede estar relacionada con
el movimiento ascendente de la parte superior de una cuerda de flujo en erupcién (Chen
et al. [2002], Chen et al. [2005b], Chen et al. [2005a]), o con el movimiento lateral de una
CME cuando se expanden sus flancos ( Muhr et al. [2010], Veronig et al. [2008]). Temmer
et al. [2009] sugirieron que el movimiento lateral de los flancos de una CME es la fuente
mas probable de generacién de un evento de OM. Por el contrario, Narukage et al. [2002]
propusieron que no es la propia CME quien actuaria como un pistéon temporal, sino un

filamento en erupcion, el cual seria responsable directo del disparo de la OM.

Balasubramaniam et al. [2010] argumenté que la OM del 6 de diciembre de 2006 es una
consecuencia de la variacion de la fuerza de Lorentz aplicada a la fotosfera causada por
un cambio sustancial en el campo magnético coronal, la cual habria dado lugar a la fase
de aceleracién principal de la CME. El pico de esa fuerza, que se produjo en el tiempo
t ~ 18:42:00 UT, muestra una buena coincidencia con los tiempos de inicio obtenidos

en este trabajo (ver Tabla 4.2).

Debido a que no se esperan valores elevados de aceleracion en el movimiento radial de

la parte superior de una CME, una aceleracién lateral de ~ 4,5 a 5,5 km s~2 explicaria
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el tiempo y la distancia necesarios para la formacién del frente de choque OM. Por
lo tanto, Balasubramaniam et al. [2010] postularon que la erupcién de la arcada de
fulguracion occidental es responsable de la eyeccién de la CME y en consecuencia del
choque coronal visible como una OM. ElI RP @)y se encuentra hacia el este de la arcada
occidental, en direccion a la region de la fulguracién. Esta posicién no es coincidente
con los probables sitios de origen de la perturbaciéon. Sin embargo, esta inconsistencia
podria atribuirse a la falta de homogeneidad del medio coronal en las cercanias de la
AR, lo que distorsiona la formacién de choque inicial. Por lo tanto el sitio de origen
indicado por el RP no corresponderia a una ubicacion real. El gradiente de la velocidad
de Alfvén en la frontera de la AR podria retardar la formacién de choque en direccion

de la propia AR.

Aunque en el evento hay evidencias de la ocurrencia de una CME tipo “halo”, no
existen observaciones detalladas para analizar su relacién con la OM. Tampoco existen
observaciones del instrumento EIT para estudiar los transitorios coronales que podrian
estar relacionados con el evento. Por lo tanto, el escenario de un mecanismo de pistén
inducido por una CME no puede ser examinado con mas detalle, segiin lo sugerido

por Balasubramaniam et al. [2010].

En cuanto al escenario de un impulso de presién inicial originado en la fulguracién
(hipé6tesis H1), Balasubramaniam et al. [2010] demostraron que los lapsos de tiempo
necesarios para la formacién de un choque originado en un pulso de presién argumen-
tan en contra de esta hipdtesis. Los calculos aproximados indican valores extremos de
velocidad y aceleracion en la formacién del choque. Por lo tanto, la longitud de es-
cala necesaria en el escenario del pulso de presion excede el tamano de un nicleo de

fulguracion tipico que es de 10.000 km, Vinak and Cliver [2008].

A partir de nuestros calculos, la secuencia temporal estd de acuerdo con los valores

obtenidos por Balasubramaniam et al. [2010]. Sin embargo, encontramos que son facti-
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bles valores iniciales de velocidad mayores de 1.400 km seg~! y aceleraciones superiores
a —2,4 km seg™2? y por lo tanto podrian favorecer la hipétesis del impulso de presién

originado en la fulguracién.

Temmer et al. [2009] reprodujeron un evento OM mediante simulaciones numéricas con
un impulso de presién producido por una fuente de tipo piston acelerado y en expansién
y analizaron los efectos producidos por diferentes tamanos y velocidades de la fuente.
En referencia a la hipétesis H 3, nuestras mediciones del radio de la eyeccion de pequena
escala (1 a 5 Mm), con una aceleracién de 37 km seg™? indican que la eyeccién es al
menos un orden de magnitud més pequena y mas rapida que los valores considerados mas
probable por Temmer et al. [2009]. Sin embargo, la fuerte aceleracién de la eyeccién de
pequena escala (probablemente producida por procesos de reestructuraciéon magnética
durante la eyeccion de la CME), podria actuar como un pistén temporal generando
perturbaciones que podrian incrementarse en frentes de choque que luego propagarian
libremente, Warmuth et al. [2004a], Warmuth et al. [2004b]. Los pistones 3D fuertemente
acelerados como es el caso de la eyeccion de pequena escala son capaces de generar
ondas de choque. Como se senalé en Vsnak and Cliver [2008], un pistén del tipo romo,
no necesariamente supersonico, genera una onda de choque en forma hiperbdlica en
su parte delantera. A medida que este avanza la distancia entre el choque y el pistén
aumenta. La huella cromosférica de las perturbaciones inducidas por la eyeccion de
pequena escala se presume que exhibiria un comportamiento acelerado, dependiendo
de la magnitud de la aceleracién vertical, la direcciéon del movimiento y la velocidad
alcanzada por el material expulsado. Esto podria indicar que la curva cinematica con
una aceleracién positiva correspondiente al primer frente temprano F'1 que se muestra
en la Fig. 4.18 (curva U) es una onda de choque generada por el movimiento de la
eyeccion de pequena escala. Esta hipotesis podria ser reforzada por la ubicaciéon del

punto SE, el cual esta alineado con el frente de onda temprano F'1, tal como se aprecia
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en la Fig. 4.14. Se podria argumentar en contrario que la eyeccién es demasiado pequena
para producir una huella cromosférica con las caracteristicas de F'1. Balasubramaniam
et al. [2010] sugirieron que la erupcién de la arcada oriental podria generar la parte norte
de la onda y podria actuar como un precursor para la erupcién de arcada occidental. Si

este es el caso, I'l es probablemente la huella de esta erupcion.

La proximidad de SE y @) sugiere que si dos ondas se iniciaron simultaneamente desde
estos puntos se verian superpuestas a una cierta distancia del origen, luego de que
los pistones temporales que generaron las ondas terminaron sus acciones. Si este es
el caso, las ondas mostrarian evoluciones cinematicas similares. Ademas, la regién de
fulguracién mas intensa (Zona 1) estd situado en las proximidades de SE, por lo tanto
es posible que la fulguracion por si misma hubiese generado el frente temprano F'1.
Suponiendo que la eyeccion de pequena escala hubiese producido el frente F'1, ;seria
posible que un mecanismo similar en la arcada del oeste hubiese generado la perturbacién
global? Esto significaria una estructura magnética creciente, que aumenta su tamano
mas rapidamente que la propia CME como consecuencia de que su estructura es menos

masiva.

La hipotesis de que la eyeccién de pequena escala es un precursor de la perturbacion
principal parece ser incorrecta. El eyeccion adquiere una velocidad suficientemente ele-
vada en un tiempo posterior al de la probable ignicién de la perturbacion global, como
se discutié anteriormente. En contraste, el tiempo de inicio y la proximidad de SE con

(o sugieren que su eyeccion podria haber sido iniciada por el paso de la OM principal.

La primera aparicién del frente de onda temprano F'1 podria explicarse como un piston
3D muy rapido que genera una onda de choque, el que es inicialmente més rapido que
la perturbacion global. Mas tarde, los frentes de choque reducirian su velocidad y se

fusionarian, formando un aparente frente de onda tnico.
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Como se mencioné anteriormente, los diferentes escenarios propuestos en la literatura
(por ejemplo pistén 3D generado por una CME, pulso de presién producido por una
fulguracién) podrian sobresimplificar la descripcién de un evento de OM. Un escenario
mas complejo y mixto podria ser necesario para explicar cada caso observacional. No
solo el origen y el niimero de ondas de choque es objeto de debate, sino que podria
ser posible mas de un escenario de ignicién. A partir de este andlisis se podria inferir
que varios eventos distintos fueron lanzados casi al mismo tiempo, algunos de los cuales
son capaces de generar ondas de choque en la corona solar. Su disparo podria estar
relacionado con una reestructuracion drastica magnética del medio coronal, la cual se

corresponderia en este proceso con la eyeccion de la CME.

4.2.15. Conclusiones

Se concluye en el trabajo que el evento OM observado el 6 de diciembre 2006 detectado
con el Telescopio Solar Hoe HASTA, es una onda de choque coronal de modo réapido
tipo “blast” originada en una fuente unica y que tiene lugar durante la eyeccién de
una CME. Su tiempo de inicio extrapolado es concurrente con el pico de la fuerza de
Lorentz aplicado a la fotosfera determinada por otros autores para el mismo evento. El
evento muestra un solapamiento con la fase explosiva de la fulguracién y el inicio de la
eyeccion de pequena escala. Los parametros cinematicos obtenidos: tiempo de inicio del
evento (ty ~ 18:42:28 UT), desaceleracién inicial (ag > 2,4 km seg?), velocidad inicial
(sp >1.463 km s~'), son superiores a los obtenidos por otros autores para el mismo
evento. Dos filamentos distantes de la regién activa se activaron simultdneamente con

el avance de la onda de choque.

Los frentes de onda presentan irregularidades locales que se pueden atribuir a la falta

de homogeneidad del medio coronal por el que atraviesa la perturbacion. En las etapas
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iniciales, los tres primeros frentes de onda que parecen estar separados y ser ondas
individuales, pueden considerarse un efecto de estas irregularidades. Sin embargo, podria
interpretarse que el primero de ellos tiene una evoluciéon cinematica diferente de los
demas. Esto podria ocurrir si el origen se coloca hacia el este del punto radiante obtenido,
en los alrededores del lugar donde se origina la eyeccion de pequena escala, lo que

indicarfa un origen distinto para el primer frente de onda visible.

4.3. Simulaciones Numéricas ID% del Evento de On-

da Moreton del 6 de diciembre de 2006

4.3.1. Introduccién

Las simulaciones numéricas MHD realizadas con parametros del plasma, configuraciones
de campo magnético y condiciones iniciales simplificados permiten investigar algunos
de los posibles escenarios que dan lugar a los eventos de OM. En este caso se utilizé un
“Riemann solver” para resolver las ecuaciones de la Magnetohidrodindmica (MHD) ideal
en ID%, aplicado al evento de OM registrado el 6 de diciembre de 2006 con el telescopio
HASTA.

Es este esquema son facilmente identificables ondas y discontinuidades tales como ondas
de choque MHD propagando bajo ciertas condiciones del gas y mecanismos de ignicion
simples, de manera de confirmar o descartar ciertas hipotesis en base a los datos observa-
cionales obtenidos del evento del 6 de diciembre de 2006, principalmente sus parametros

cinematicos.
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4.3.2. Analisis de datos del telescopio HASTA

Para determinar los pardmetros cinematicos de la OM, en Francile et al. [2010] se
eligieron 9 imagenes de HASTA en las que el frente de onda es claramente visible en
direccién sudoeste de la AR10930, entre las 18:44 UT y las 18:48 UT. A partir de estos
datos, se utilizo el método visual para determinar las posiciones de los frentes de forma
similar a la descripta en la seccion 4.2.5. En este caso se utilizaron 8 circulos maximos
equidistantes entre si trazados a partir de un RP situado en la regién de fulguracién. Del
analisis de estos datos se obtiene una estimacion del rango de velocidades medias con
que se desplaza la perturbacion para los distintos circulos maximos, obteniendo valores

entre v = 700 y ¥ = 1.000 km seg™! , con una velocidad inicial v, ~ 1.270 km seg™ .

4.3.3. Simulaciones numéricas

Para realizar las simulaciones numéricas se utiliz6 un “Riemann solver” aproximado
con un esquema de volumenes finitos centrados en celdas, resolviendo el célculo de
los flujos numéricos con un esquema “Total Variation Diminishing” (TVD) de Harten-
Yee, disenado para integrar las ecuaciones adimensionales de la MHD ideal en 1D%
dimensiones, Elaskar and Brito [2001], Elaskar et al. [2006], Maglione et al. [2012], (ver

seccién B.5).

El codigo utilizado admite definir tres sectores de dimensiones ajustables en el arreglo de
celdas en 1D, estableciendo diferentes condiciones iniciales en cada uno de los sectores
para las variables adimensionales densidad p, presion p, campo de velocidades 1 y campo

magnético B. El nidmero total de celdas de simulacién es también ajustable.

Bajo la hipotesis que la OM es la huella cromosférica de una onda coronal propagando
libremente en un medio homogéneo, se establece para la simulaciéon una corona solar

simplificada de simetria esférica, con alta conductividad térmica e isotérmica, con un
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campo magnético general radial débil producido por el viento solar en expansiéon y au-
sencia de gravedad. Se supone un sistema de coordenadas cartesiano y se desprecian los
efectos de curvatura solar por lo que, situando el arreglo de celdas de simulacién en sen-
tido paralelo a la superficie solar, el campo magnético serd transversal a la propagacién

de las ondas.

Como mecanismo de ignicién de la onda coronal se supone una perturbacion inicial
localizada, en forma de deposicién de una gran cantidad de energia en un volumen
reducido y en un impulso corto, de tipo “blast wave”. Este tipo de perturbacion inicial
puede simularse estableciendo en el arreglo de celdas una regién central pequena, con

alta o baja presién inicial respecto del medio circundante.

Por lo tanto se tratara de dos escenarios distintos que podrian producir eventos oscilato-
rios similares a las ondas Moreton, exceso o disminucion de presion en el sector central
de la simulacién. El exceso de presion se corresponderia con un evento impulsivo, tal
como una fulguracion. El déficit podria estar asociado al gradiente de presion producido
en la parte inferior de una cuerda de flujo durante su eyeccién, la que a su vez generaria
una zona de exceso por encima de la misma. En esta situacién podria asumirse que

ambos escenarios son posibles simultaneamente.

Se toman valores de referencia para el medio coronal similares a los de Chen et al.

[2005a], Pomoell et al. [2008], Warmuth et al. [2004a], estos son:

By, = 5 G

T, = 15x10° K

N = 1x10% m™3

po = miney = 1,67 x 10712 kg m®
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ly, = 10° km

La presiéon de referencia se obtiene a partir de la temperatura con la Ec. B.50:

po = 2neokply ~ 0,414 Bar

A partir de las Ec. B.43, se obtiene la velocidad del sonido de referencia para este medio:

Cs0 = AN 203,27 km seg™!

Po

y a partir de la Ec. B.35, la velocidad de Alfvén:

By
HopPo

~ 345,15 km seg '

Cao0 =

Segun el campo magnético considerado (radial) y con el eje de la simulacién en direccién
tangente a la superficie solar, solo el admisible el modo de onda magnetoacustico rapido.
Considerando que k | B, de la Ec. B.86 se obtiene la velocidad magnetoacustica de

modo rapido como:

N[

Umro = (Bo + €%)? = 400,57 km seg™’

De la Ec. B.42 se obtiene el pardmetro beta, cuyo valor es = 5220 ~ (,35.
A0

Se observa que ninguna de estas velocidades puede dar cuenta de las observadas en el
evento de OM del 06 de diciembre de 2006, cuyos valores son superiores (v > 700 km
seg™1). Solo podrian ser posibles considerando un campo magnético superior a 12 Gauss

con 3 < 0,05 o en regimenes de ondas de choque con un nimero de Mach grande.
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A fin de calibrar el experimento numérico se toman los siguientes valores por defecto de
las variables adimensionales en correspondencia con los valores fisicos de referencia (ver

seccién B.1.3):

p=p/po=01 p=p/(pocty) =0,1; a=1u/cap=0

El valor de referencia del campo magnético adimensional By = B, /By se obtiene de las

definiciones anteriores y del parametro § previamente hallado, de la siguiente manera:

2 ~
o Dy ~

= =—=~03 .. B,~0,69 4.12
’ o B} ! 412

Como arreglo para las simulaciones se toma una cantidad de 800 nodos y un rango
temporal de 5.000 pasos. Se establecen dos geometrias de trabajo en los 3 sectores del
arreglo de celdas; a=[360, 80, 360] y b=[384, 32, 384]. En el sector central (sector 2) se
introduce una perturbacién inicial y en los sectores de los extremos (sector 1 y 3) se

analiza la evolucién de las ondas generadas.

Este arreglo es de longitud # unitaria. Considerando que la longitud de referencia [
(distancia donde las magnitudes fisicas cambian) representa un nodo, el tamano fisico
total del arreglo sera Ly = 800 ly. El sector central corresponderd por lo tanto a un
tamano fisico z. = 8,0 Mm 6 z. = 3,2 Mm, segin se trate de las geometrias a o b,
respectivamente. El rango espacial de medicion de las ondas coronales sera la longitud

de los sectores 1y 3, [0,0—36,0] Mm 6 [0,0—38,4] Mm segiin sea la geometria considerada.

El tiempo de referencia ty se obtiene a partir de la velocidad de Alfvén como:

L
ty = — ~ 2,32 x 10° (4.13)
CA0

De esta manera quedan definidos los valores adimensionales t = t/ty y [=1 /Lo.
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Todas las relaciones anteriores permiten obtener las variables fisicas a partir de las va-
riables adimensionalizadas del experimento numérico. Sin embargo, el cédigo considera
variables adimensionales obtenidas de una velocidad de Alfvén de referencia ¢ g yof uni-
taria, calculada en base a valores unitarios de las variables adimensionales. En este caso
particular se han tomado valores de referencia diferentes de la unidad, por lo que el

valor de la velocidad de Alfvén adimensional resultaré:

By 0,69

Caoret = —L = 7~ 2182 4.14

Es necesario considerar este factor para obtener el valor de la velocidad de Alfvén de

conversién ¢y, entre variables adimensionales y variables fisicas:

pp—_ L (4.15)
CAOQ ref

Entonces, el valor fisico de una velocidad u(sgicay se obtienen del valor adimensional
COMo:

U(fisica) — 0140 u (416)

Finalmente, la correspondencia entre las variables fisicas y las variables adimensionales

del experimento numérico se lista en la Tabla 4.3.

] Variables fisicas \ Unidades \ Variables adimensionales \

7 seg 2,318 x 10°
T Mm 80,0 =

u km seg~! 158,18 u

p ke m—3 167 x 10-11 §
» Pa 414§

B Gauss 8,33 B

Tabla 4.3: Correspondencia entre variables fisicas y variables adimensionales del expe-
rimento numérico.

A continuacién se presentan los distintos casos estudiados estableciendo distintas condi-

163



ciones iniciales de presion en el sector central y geometrias del mismo. Las velocidades de
las perturbaciones generadas se determinan considerando la posicién espacial del primer
flanco creciente o decreciente de la densidad p que aparece en el arreglo de simulacion,
para distintos tiempos £. A los efectos, estas determinaciones se realizan a intervalos de

50 nodos distribuidos sobre toda la region espacial del sector 3.

Escenario 1: Exceso de presion en el sector central

= Caso 1: Exceso de presion inicial p. = 10 pg, geometria a. Se genera una onda de
choque con un frente muy definido de exceso de densidad, evolucionando con una
velocidad casi constante u ~ 572 km seg™!. La velocidad de la onda excede en 1,4

veces la velocidad magnetoacistica rapida.

= Caso 2: Exceso de presion p. = 100 pg, geometria a. La onda de choque tiene una
velocidad promedio de % ~ 1.282 km seg~!. No es constante, disminuye a medida
que avanza la onda, desde v ~ 1.405 km seg™! hasta v ~ 1.109 km seg~!. La

velocidad de la onda excede en 3,2 veces la velocidad magnetoactstica rapida.

= Caso 3: Exceso de presion de p. = 100 pg, geometria b. La onda de choque tiene
una velocidad promedio % ~ 879 km seg~! y disminuye a medida que avanza desde
u ~ 1.284 km seg~! hasta u ~ 782 km seg~!. La velocidad de la onda excede en

2,2 veces la velocidad magnetoactstica rapida.

En la Fig. 4.19 se aprecia la evolucion temporal de la densidad p para los Casos 1 y
2 mediante mapas. Estos mapas 2D se han construido con los arreglos de simulacion
1D colocados como columnas y con el tiempo ¢ avanzando en el sentido x positivo.
También se han graficado los perfiles temporales obtenidos de los mapas para una posi-
cion espacial fija mediante un corte horizontal en el nodo 600. En los mapas se observa

un frente de choque muy definido, identificable con una discontinuidad de pendiente

164



abrupta en el perfil temporal, avanzando a partir de la regién central con velocidad casi
constante. Esta discontinuidad es més marcada mientras mayor es la energia inicial de
la perturbaciéon. A continuacion avanza una zona de rarefaccién en la cual la densidad
cae muy por debajo del valor de referencia, exhibiendo una gran desaceleracién y por lo
tanto permaneciendo mas localizada en el sector central de la simulaciéon. Su extensién

espacial depende fuertemente de la perturbacion inicial.

nodos
nodos

Corte Densidad en Xn=600 Corte Densidad en Xn=600
T T T T T T

Caso 1 ]

50 100 150 200 250

Figura 4.19: Evolucion temporal de la densidad p en las simulaciones con exceso de
presion inicial y perfil de la misma en el nodo 600. Las zonas més claras indican mayor
densidad. Izquierda: Caso 1. Derecha: Caso 2.

Escenario 2: Déficit de presion en el sector central

» Caso 4: Déficit de presién de p. = 10071 pg, geometria a. Se genera una perturba-
cién de déficit de densidad avanzando con una velocidad casi constante, u ~ 377
km seg~!. No se observa una rarefaccién por detras del frente de onda ya que la
densidad se mantiene en el valor de referencia. La velocidad es un poco menor que

la del modo magnetoacustico réapido.

» Caso 5: Déficit de presién de p. = 107! py, geometria a. La perturbacién evoluciona

con una velocidad promedio % ~ 375 km seg™!, casi constante.
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» Caso 6: Déficit de presion de p, = 100~! py, geometria b. La onda evoluciona con

una velocidad promedio % ~ 372 km seg~!, casi constante.

En la Fig. 4.20 se aprecia la evolucién temporal de la densidad p para los casos 4 y 5.
El perfil de la densidad tiene caracteristicas mas difusas que en los casos de exceso de

presion.

Caso 4 Caso 5

nodos

Corte Densidad en Xn=600
T T T T

0.|U—\f

o.06f- Caso 4 ]

0 50 100 150 200 250

Figura 4.20: Evoluciéon temporal de la densidad p en las simulaciones con déficit de
presion inicial. Las zona més claras indican mayor densidad. Izquierda: simulaciones
para los Casos 4 y 5. Derecha: Perfil para el nodo 600 en el Caso 4.

4.3.4. Discusién y conclusiones

A partir de la simulaciones numéricas 1D% podemos concluir que las configuraciones
con incremento o decremento de presion en un sector acotado pueden dar cuenta de las
ondas coronales en general, dado que su morfologia presenta un frente de onda tinico que
avanza alejandose de la perturbacion inicial. Sin embargo, las caracteristicas observadas
en el caso de las OM (grandes velocidades y paulatina desaceleracion) ajustan mejor
al modelo de exceso de presion inicial en regimenes de onda de choque con niimero de
Mach elevado. En este caso, la velocidad de la onda de choque depende de la geometria,
los parametros del medio y la energia del evento que le da origen, lo cual esta de acuerdo

con la gran dispersion de velocidades observadas en las OM.

166



Los escenarios de simulacién planteados en los Casos 1, 2 y 3 son los que mas se aseme-
jan al evento de OM del 06 de diciembre de 2006, con un frente de onda muy definido
originado en la discontinuidad de choque. El pulso de presiéon podria haber sido produ-
cido por la expansién de una CME o por una fulguracién, considerando que los tamanos
fisicos del sector central en las simulaciones son representativos de una AR tipica o un

nucleo de fulguracion.

El modelo de déficit de presion inicial tiene caracteristicas similares a las de una onda
magnetoactstica rapida ya que la velocidad de la onda depende principalmente de los
parametros fisicos del medio y no de la geometria o la magnitud de la perturbacién
inicial. Este caso podria asemejarse a las ondas EIT, las que en general viajan a bajas
velocidades y presentan frentes suaves y difusos tal como el perfil de densidad de la

Fig. 4.20.

Se concluye que las simulaciones numéricas 1D% brindan una primera aproximacién para
el analisis de las OM y permiten afirmar que la hipotesis de una onda de choque coronal

tipo “blast wave” ajusta bien a las caracteristicas cromosféricas observadas en el evento

del 06 de diciembre de 2006.

4.4. El evento Moreton del 29 de marzo de 2014

HASTA registré en forma completa el evento de OM del dia 29 de marzo de 2014, ocu-
rrido luego de una fulguracién tipo X1 reportada por GOES a las 17:35 UT, en corres-
pondencia con la NOAA AR12017 situada en las coordenadas heliograficas (N10W32),
con un maximo de intensidad en rayos X a las 17:48 UT. Los frentes de OM son visibles
evolucionando hacia el norte de la AR12017 en un sector circular de extensién angular
0 =~ 100°. Los mismos son visibles durante At ~ 8 min, entre las 17:44 y las 17:52 UT,

hasta una distancia d ~ 387,5 Mm de la AR a partir de la cual ya no son reconocibles
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en las imagenes Ha de HASTA.

El evento fue observado completamente por el “Solar Dynamics Observatory” (SDO)
“Atmospheric Imaging Assembly” (AIA), Pesnell et al. [2012], Lemen et al. [2012], donde
es posible identificar ondas EIT coronales relacionadas con la OM cromosférica, Luoni

et al. [2014].

En la Fig. 4.21 izquierda se aprecia la ubicacion de la AR12017 y la vecina AR12018 en
una imagen Ha del observatorio Kanzelhoehe. A la derecha se muestra el magnetograma

correspondiente obtenido por el “Helioseismic and Magnetic Imager” (HMI) a bordo de

SDO, a las 18:00 UT.

Figura 4.21: Izquierda: imagen Ha del observatorio Kanzelhoehe de las 07:12:51 UT
indicando las regiones activas del 29 de marzo de 2014. Derecha: imagen de HMI a las
18:00 UT.

En datos del “Large Angle and Spectrometric Coronagraph” (LASCO) C2 a bordo de
SOHO es identificable una CME a las 18:12:05 UT, la que probablemente esta rela-
cionada con el evento de OM. La misma se aprecia en la Fig. 4.22. El sistema “Solar

Eruptive Event Detection System” (SEEDS) extrapola para esta CME un tiempo de
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“onset” t,, = 17:42:44, con una velocidad de 592 km seg™! y una aceleracién de 43,8

km seg2.

c2
2014,/03/29 19:12:05

Figura 4.22: CME observada por LASCO C2 a partir de las 18:12:05 UT probablemente
relacionada con la OM del 29 de marzo de 2014.

HASTA adquiri6 137 imagenes del evento entre las 17:45:37 UT y las 17:52:07 UT.
Estas imédgenes fueron preprocesadas y centradas con respecto a la AR12017 con los
procedimientos descriptos en la seccion 4.2.3, de forma similar que para el evento OM

del 6 de diciembre del 2006 (seccién 4.2).

A fin de determinar el tiempo de ocurrencia de la fase impulsiva de la fulguracién, se
obtuvo la curva de luz de la AR12017 completa a partir de la secuencia de imagenes
de HASTA. En la Fig. 4.23, izquierda, se aprecia la curva de luz indicando una fase
prefulguracion que comienza en ¢t ~ 17:37 UT y una crecimiento abrupto que comienza
ent~ 17:45 UT. En la Fig. 4.23 derecha se aprecia la derivada de esta curva de luz, la
que muestra un maximo muy definido para ¢ ~ 17:45:16,8 U'T, el cual puede considerarse

como el instante de ocurrencia de la fase impulsiva de la fulguracion.

La ubicacién del sitio de maxima emision de la fulguracion dentro de la AR12017 se
puede apreciar en la Fig. 4.24 indicado con un punto oscuro. La imagen de la izquierda

corresponde a t=17:35:53 UT cuyo maximo de intensidad se encuentra en la posicion
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Figura 4.23: Izquierda: Curva de luz de la AR12017, Derecha: Derivada de la curva

de luz cuyo maximo se ubica en el tiempo t=17:45:16,8 UT y es indicativo de la fase
impulsiva de la fulguracion.

P1=(930,477) pixel; y la de la derecha corresponde a t=17:45:15 UT con el maximo
ubicado en la posicion P,=(927,477) pixel. Existe por lo tanto un desplazamiento hacia

el este solar de la ubicacién del maximo de intensidad a medida que se desarrollan las

cintas de fulguracion.

Figura 4.24: Subfotograma de la AR12017 donde se indica con una cruz el sitio de
méxima intensidad de la fulguracién. Izquierda: posicién del maximo P;=(930,477)
para t=17:35:53 UT; derecha: posicién del méximo P,=(927,477) para t=17:45:15 UT.

La evolucién de la OM es visible en la secuencia de imagenes de la Fig. 4.25 como un

frente oscuro avanzando hacia el norte de la AR12017, mostrando un frente irregular y

a veces poco definido.
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Figura 4.25: Secuencia de imédgenes de HASTA del evento del 29 de marzo de 2014,
donde es visible el frente OM mas oscuro avanzando hacia el norte de la AR12017.

4.4.1. Evolucion cinematica del evento Moreton

A fin de determinar la evolucion cinematica de la OM, se aplicé el método visual des-
cripto en la seccion 4.2.5. En primera aproximacion se toma como RP la posicion de la
méxima intensidad en la fase impulsiva de la fulguracién, localizada en Qo= (930,477)
pixeles referido a las imdgenes de HASTA. La obtencién del RP a partir de interpolar
circulos proyectados a los frentes de forma similar a la descripta en la seccion 4.2.6 no
resulta satisfactoria debido a que la extension angular de los frentes es muy acotada
al comienzo de su visibilidad y la posterior evolucién de los mismos presenta un frente

muy irregular.

La distancias cromosféricas d recorridas por el frente de onda desde el RP )y hasta
las poligonales que representan los frentes de onda obtenidas por el método visual, se
obtienen de un abanico de 20 circulos maximos equiespaciados y separados 5° entre

si, que pasan por (Jy y que cubren un sector circular de § = 100° en total. Se trazan
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comenzando desde el punto arbitrario P,;o=(990, 500) y en sentido antihorario como se

aprecia en la Fig. 4.26.

Figura 4.26: Imagen de HASTA donde se muestran en linea clara los circulos méximos
que pasan por g, trazados cada 5° en sentido antihorario a partir del punto arbitrario
Pjo. Los frentes OM de toda la serie de imagenes se indican en linea oscura.

De esta manera las distancias cromosféricas d se miden a lo largo de los circulos méaximos
anteriormente definidos a partir del RP. El resultado se aprecia en la Fig. 4.27, donde se
muestra el grafico de la distancia cromosférica promediada sobre los 20 circulos méaximos

(d) como funcién del tiempo. Las barras verticales indican el rango de dispersién de los

datos a t1o.

De igual manera que en las secciones 4.2.8, 4.2.9, se define un limite de separacién entre
una evolucion cuadratica inicial de los frentes de OM y una lineal final, el cual se ha

indicado en la Fig. 4.27 con la linea de trazos vertical L2.

Las curvas A y B corresponden a dos tipos de ajuste cuadréatico. A corresponde al

intervalo completo del evento. B se realiza desde el inicio de visibilidad de los frentes
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de OM hasta L2. La curva C' es un ajuste lineal posterior a L2.

D es un ajuste de ley de potencias entre el inicio de visibilidad y el limite arbitrario L1
indicado con una linea de trazos vertical en la Fig. 4.27, el cual se determina en forma
iterativa de manera de obtener la mayor cercania entre un tiempo de inicio extrapolado

a partir de la curva D y el instante de la fase impulsiva de la fulguracién.

Los parametros obtenidos para las curvas A, B, C' y D se listan en la Tabla 4.4. Si
se comparan con los parametros obtenidos para el evento del 06 de diciembre de 2006
(Tabla 4.2) se aprecia que los valores son muy inferiores en todos los casos para la OM

de 2014, mostrando una evolucién mas lineal e indicando un evento menos energético.
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Figura 4.27: En trazo oscuro se muestra la curva de distancias cromosféricas promediadas
(d), con barras de dispersion a £10. Curva A: ajuste cuadratico sobre todo el intervalo.
Curva B: ajuste cuadratico hasta L2. Curva C": ajuste lineal a partir de L2. Curva D:
ajuste cuadratico hasta L1. (x): indica el instante de fase impulsiva de la fulguracién.
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Curva to ap S0
[hh:mm:ss| [km sec™2] [km sec™]

A 17:43:57,3 0,16 643,6
B 17:44:33,1 —1,41 944,6
C 17:44:54,9 0,0 794,7
D 17:44:59,3 —11,40 955,5

Tabla 4.4: Parametros cinematicos 2D y tiempos de inicio obtenidos a partir de las
curvas A, B,C, D.

4.4.2. Medicion de los perfiles de los frentes

El método de los “perfiles de intensidad”, Vsnak et al. [2002], Warmuth et al. [2004a], War-
muth et al. [2004b] consiste en obtener, a partir de imdgenes diferencia obtenidas de
aplicar las técnicas RD y BD, el perfil de intensidad de la perturbacién 6, (d), como
funcién de la distancia d desde el RP, para el tiempo ¢; (correspondiente a la imagen I,
de la serie), a lo largo de una cierta trayectoria r; sobre la esfera solar. En este perfil es
posible identificar el exceso de intensidad emitida en Ha producto de la perturbacién
OM respecto de la cromosfera tranquila y no solamente su evolucion cinematica como

en el caso en el método visual.

En el evento de OM del 29 de marzo de 2014 los perfiles de intensidad se aplican a
analizar la dependencia de la intensidad de la emisién en funcién de la distancia y la
dependencias de la evolucién cinematica con relacién a la direccién de propagacién a

partir del RP, en razon del aspecto irregular de los primeros frentes de OM visibles.

Los perfiles de intensidad se obtienen de la siguiente manera: el perfil 4, ;,(d) para el
tiempo t; se calcula promediando a ambos lados de la trayectoria r; las intensidades
registradas en la imagen I; cubriendo un cierto sector angular predefinido 6, para una
cierta cantidad de puntos predefinidos que representan la distancia d desde el RP. La
cantidad 7 de trayectorias r se elige de manera de cubrir la extension angular 6 que ocupa

la OM con una resoluciéon angular que resulte significativa y a la vez provea valores
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promedio de al menos 5 pixeles diferentes de la imagen /; a una distancia d ~ 100 Mm
del RP. De esta manera se evitan fluctuaciones en el perfil ,, ;, (d) originadas en el ruido

presente en las imagenes.

Para analizar el evento del 29 de marzo de 2014, se obtuvieron los perfiles de intensidad
sobre las trayectorias definidas por cada uno de los 20 circulos méaximos separados
6 = 5° entre si anteriormente mencionados. A tal efecto, se realizé un promedio de las
intensidades laterales sobre las trayectorias r; trazando circulos maximos transversales
a intervalos de a = 0,1°. El promedio cubre un entorno de r; de § = 5° hacia ambos
lados. De esta manera, cada perfil esta solapado 5° con los adyacentes. Se consideran
1.000 puntos sobre r; a partir del RP, donde d, se define en funciéon de la coordenada
angular «, a intervalos de 0,1°, cubriendo 100° en total. La distancia cromosférica d

posteriormente se obtiene como d = R, d,.

Este proceso se aplica a las imagenes de la serie procesadas I; pase utilizando la técnica
BD (Ec. 4.4), de forma similar a la descripta en la seccién 4.2.4. Este proceso no altera
sustancialmente en promedio el aumento relativo de intensidad del frente OM respecto

de su entorno cercano.

Ajuste de curvas gaussianas a los perfiles

A fin de cuantificar adecuadamente la evolucion de los perfiles de intensidad obtenidos
para el evento de OM, se ajustan curvas gaussianas a los perfiles d,, ;, (d) obtenidos de las
iméagenes [; pase, CUyos parametros seran representativos de las caracteristicas de cada

perfil individual.

A los efectos y para que la interpolacién de la curva gaussiana se realice correctamente,
se determina un rango de elementos del vector 04, (d) que abarca una regién no

perturbada ademds de la zona de sobreintensidad producida por la perturbacion OM.

175



Este rango se obtiene de la siguiente manera:

= Se obtienen imégenes /; qi¢ de cada imagen de la serie aplicando un proceso RD
de manera similar a la indicada en la Ec. 4.3, seccién 4.2.4, a fin de realzar correc-

tamente el borde mas externo del frente de OM.

= Se obtienen los perfiles 9, Ti’tj(d) a partir de las imagenes I; gig con el proceso

descripto anteriormente.

= Se obtiene la posicion dj del frente OM a partir de la primera regién que supera
2,5 0 de las fluctuaciones en intensidad de dq 1, (d) en la zona no perturbada més

alejada del RP.

= El rango utilizado para interpolar los frentes se toma entre los valores empiricos
[d;; — 8,350] obtenidos en base a conseguir buenos ajustes de la curva sobre los

perfiles 6, 1, ¢, (d) obtenidos de I; pase.

La curvas gaussianas interpoladas son de la forma:

f(d)=Aye ">+ Ay con z= (4.17)

Con lo cual Ay representa la altura de la curva, A; la media o centro de la curva, A, la

desviacién estandar o y Az el nivel de cero.

El “full width at half maximum” (FWHM) de las curvas gaussianas interpoladas se

calcula como:

FWHM = 2,/21n(2) A, (4.18)

con un area aproximada del perfil del frente OM dado por la siguiente expresion:
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Area = FWHM Int,, . (4.19)

donde Int,,q, es el incremento de intensidad porcentual en el maximo de la gaussiana,

respecto de la cromosfera tranquila en las imagenes I; page-

En la Fig. 4.28, izquierda, se aprecia el resultado del ajuste de una curva gaussiana
sobre el perfil d,,,(d) obtenido con BD sobre la imagen j = 22 de la serie, a lo largo
de la trayectoria correspondiente al circulo maximo n = 10, donde la curva de ajuste
gaussiana se ha sobreimpreso en trazo grueso. A la izquierda del pico de intensidad
se observan altas intensidades debidas a la actividad de la region activa y regiones
cromosféricas activadas por el paso de la OM. En la Fig. 4.28, derecha, se muestra perfil
obtenido sin aplicar BD, donde se observa que las intensidades decaen a medida que

aumenta d producto del efecto de oscurecimiento al limbo.

En la Fig. 4.29, se aprecia el comportamiento de los pardmetros intensidad y el FWHM
graficados en funcion del tiempo, donde t = 0 es el instante de la ocurrencia de la
fulguracion. Los valores graficados corresponden a un promedio realizado sobre las tra-
yectorias correspondientes a los circulos maximos 6 < ¢ < 16, que representa un sector
circular # ~ 60° y en donde la OM es mas visible. La intensidad porcentual se obtiene
de referir el perfil de intensidad d,,;(d) obtenida de imagenes BD, al perfil d,e r, ¢, (d)
obtenido de una imagen promedio en los instantes previos a la fulguracién, Ip.se(z,y),

es decir con una cromosfera tranquila.

Se aprecia un comportamiento oscilante con periodos de aproximadamente 100 seg en la
vecindad del RP y una tendencia de disminucién de la intensidad a medida que progresa
el frente de OM con un ensanchamiento del perfil gaussiano. Las rectas superpuestas a
las curvas representan un ajuste lineal, las que arrojan valores de pendiente m ~ —0,028

y m =~ 0,014 respectivamente.
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En la Fig. 4.30 se ha graficado la evolucion del area del perfil gaussiano en funcion

de la distancia al RP, mostrando una tendencia claramente decreciente que indica la

disminucién de las emisiones en Ha producto de la pérdida de energia de la perturbacion

a medida que esta propaga. Un ajuste lineal de los datos arroja una pendiente m ~

—0,98.
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Figura 4.28: Izquierda: Ajuste gaussiano (trazo grueso) sobre el perfil BD para la imagen
j=22 de la serie, correspondiente al circulo maximo n=10. Derecha: Aspecto del perfil
obtenido sin aplicar BD.
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de la fulguracién.
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Figura 4.30: Evolucién del area de la curva gaussiana representativa del pulso OM en

funcién de la distancia cromosférica promediada (d) recorrida por la perturbacion.

4.4.3. Mapas distancia-tiempo

A fin de analizar la dependencia angular de la evolucién temporal del evento de OM,
se realizaron mapas distancia-tiempo para diferentes angulos 6, adaptando a los datos
de HASTA la técnica de mapas “height-time map” (HT) originalmente desarrollada

por Sheeley et al. [1999] para el estudio de la evolucién interplanetaria de las CME.

En este caso, a partir de los perfiles de intensidad &, (d) obtenidos mediante el pro-
cedimiento descripto en 4.4.2; se construye un mapa mapa distancia-tiempo (DT) para
cada una de las r; trayectorias que recorren los circulos maximos trazados pasando sobre

el RP y en diferentes direcciones angulares 6.

Para construir el mapa de una trayectoria r;, cada uno de los j arreglos unidimensionales
Ory.t,(d), con j variando entre 1 y 137 (cantidad de imagenes del evento), se coloca for-
mando las columnas de un arreglo bidimensional DT (z, y). Este arreglo representard un
mapa DT con tiempos t crecientes en sentido de x creciente y distancias d crecientes
en sentido de y creciente. x = 1 es el instante de la fase impulsiva de la fulguracion y
Ax = 5 seg que es la cadencia de imagenes en modo “fulguracion” de HASTA. y =1 es
el origen de distancia d situado sobre el RP Qg y Ay es el paso de distancia definido al

obtener 4, . (d).
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El resultado se aprecia en la Fig. 4.31, donde se visualiza un mosaico de los 20 mapas DT
construidos sobre iméagenes BD y obtenidos para cada uno de los 20 circulos maximos
que se indican en la Fig. 4.26 a partir del punto Pjy y recorridos desde el oeste hacia
el norte solar. La correcta visualizacion de los trazos en los mapas DT requiere de un
adecuado ajuste de los niveles de brillo y contraste en la paleta de visualizacion. El rango
temporal en direccion x de cada mapa graficado es de 400 seg a partir de la ocurrencia
de la fulguracién, [17:45:27, 17:52:07] UT. El rango de distancias d en direccién y es [0,

400] Mm medidas desde el RP Qo.

En los mapas las zonas mas claras corresponden al paso de la OM. Es visible la evolucion
del frente con diferentes pendientes segtin la direcciéon considerada y regiones donde la
cromosfera permanece activada luego del paso de la perturbacién, debido a las largas
escalas de tiempo cromosférico en alcanzar estados de equilibrio en Ha, Carlsson and

Stein [2002].

Una mejor definicion se consigue utilizando las imagenes RD para la construccion de los
mapas, mosaico que se aprecia en la en la Fig. 4.32. En los mapas superiores del panel,
correspondientes a las direcciones de propagacién hacia el oeste solar respecto del RP,
es visible un frente inicial de gran velocidad, que posteriormente se desdibuja. A partir
del octavo mapa (0 ~ 40°), se aprecia un frente que propaga grandes distancias con una
pendiente casi constante o decreciente, lo que indica que la velocidad de evolucién de la
OM es casi constante y desacelera, corroborando el analisis cinematico realizado en la

seccién 4.4.1.

Entre los mapas 8 y 14 es visible una evolucién del frente inicial mas rapida que decrece
de manera no lineal hasta solaparse con una regién aparentemente lineal, lo cual con-
firmaria la existencia de una evolucién inicial de tendencia exponencial o cuadratica tal
como la de la curva D del grafico de la Fig. 4.27, seguida de una tendencia més lineal

segun se analizo en la seccién 4.4.1. Es posible también la existencia simultanea de mas
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de un frente OM segtin se desprende del aparente doble trazo claro visible en el décimo

mapa del mosaico.

Figura 4.31: Mosaico de los 20 mapas DT obtenidos con la técnica BD para el evento del
29 de marzo de 2014, recorridos desde el oeste hacia el norte solar. El rango temporal de
las abscisas es [17:45:27, 17:52:07] UT, 400 seg a partir de la ocurrencia de la fulguracion.
El rango de ordenadas es [0, 400] Mm medidas desde el RP Q. Las zonas claras indican
la evolucion del frente de OM.

4.4.4. Discusion y conclusiones

Utilizando los datos cromosféricos obtenidos con HASTA se analizé el evento de OM
del 29 de marzo de 2014 originado en la AR12017 y asociado a una fulguracién clase X1

y la eyeccion de una CME.

Aplicando el método visual de identificacién de frentes en imagenes Ha se obtuvieron los

parametros cinematicos de la perturbacion. Fue posible identificar una desaceleracién
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Figura 4.32: Mosaico de los 20 mapas DT obtenidos con la técnica RD para el evento
del 29 de marzo de 2014. Rango temporal de abscisas: [17:45:27, 17:52:07] UT. Rango
espacial de ordenadas: [0, 400]. Las zonas claras indican la evolucién del borde frontal

de la OM.

inicial, apreciable en las primeras etapas de visibilidad, seguida de una evolucién cuasi
lineal hacia el final de su evolucién con una velocidad media v ~ 794,7 km seg™! (curva
(). Mediante un ajuste por tramos utilizando un ajuste cuadratico inicial (curva B), se
obtuvieron valores extrapolados al origen del evento obteniendo una aceleracién inicial

ap ~ —1,41 km seg~? y una velocidad inicial vy ~ 944,6 km seg™ .

El instante de inicio de la perturbacion extrapolado mediante el ajuste cuadratico,
to >~ 17:44:33,1 UT, es &~ 2 min posterior al horario de despegue de la CME indicado
por SEEDS t,, = 17:42:44 UT y es previo al tiempo de la fase impulsiva de la fulguracién

obtenido mediante curvas de luz de la imagenes de HASTA, t; ~ 17:45:16,8 UT.

Aplicando una interpolacién de ley de potencias sobre la primera fase de la evolucion
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de la OM (curva D), se consigue un mejor ajuste del tiempo de origen con respecto a
la fulguracién, ty ~ 17:44:59,3 UT. Este ajuste indica una gran desaceleracion inicial,

ap ~ —11,4 km seg—2.

Si se comparan estos valores con los parametros obtenidos para el evento de OM del 06 de
diciembre de 2006, se aprecia que los valores de 2014 son inferiores en todos los casos,
mostrando una evolucion mas lineal e indicando un evento menos energético, lo cual
podria estar relacionado con la energia liberada en la fulguracion, clase X1 contra clase
X6,5. Esto estaria en concordancia con que la OM es visible solo hasta una distancia

d ~ 330 Mm del RP, contra d ~ 480 Mm en el evento del 2006.

La distancia del comienzo de visibilidad de la perturbacién respecto del RP es d ~ 50

Mm, considerablemente mas pequena que en caso del evento del 2006, d ~ 130 Mm.

Mediante un andlisis de los perfiles de intensidad del frente Moreton fue posible obte-
ner la dependencia de la emisién en Ha en funcion del tiempo y la distancia al RP,
obteniendo tendencias en general lineales de decaimiento de intensidad y aumento de
ancho de los perfiles del frente a medida que este propaga, lo que estaria de acuerdo con
la hipétesis de una onda de choque coronal de modo rapido tipo “blast”, y que pierde

energia a medida que propaga.

Se aplicaron mapas mapa distancia-tiempo (DT) a analizar la dependencias de los per-
files de intensidad con relaciéon a la direccion de propagacion de la onda desde el RP,
cubriendo una extension angular de € ~ 100°. Del anélisis de los mapas se aprecia que
en algunas direcciones angulares solo es identificable el primer tramo de evolucion de
la OM, mientras que en otras direcciones es visible la evolucion completa de la pertur-
bacién. Es posible identificar en los mapas que el primer tramo exhibe una evolucién
cuadratica con gran desaceleracién, el que luego se solapa con frentes de evolucion li-

neal que cubren distancias mas extensas. En algunos sitios estas dos tendencias aparecen
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desdobladas, sugiriendo la presencia de mas de un frente avanzando con evoluciones ci-

nematicas diferenciadas.

Se concluye que es una onda de choque coronal de modo rapido tipo “blast” originada en
una unica fuente y que tiene lugar durante la eyeccion de una CME con la concurrencia
de una fulguracion. Los tiempos de inicio extrapolados con distintas curvas presentan
las caracteristicas habituales ya que son posteriores al despegue de la CME y previos a
la fase impulsiva de la fulguracion pero mas cercanos a esta ultima. Es probable que la
perturbacion presente mas de un frente de onda segin se desprende del andlisis de los
perfiles de intensidad. Sin embargo estas irregularidades se pueden atribuir a la falta de

homogeneidad del medio coronal por el que atraviesa la perturbacion en las vecindades

de la AR.
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CAPITULO 5

C-HASTA. Telescopio
Complementario de HASTA

En el presente capitulo se describe el diseno y la implementacion de un telescopio proto-
tipo complementario de “H-alpha Solar Telescope for Argentine” (HASTA) destinado a
realizar observaciones fotosféricas en luz blanca y en otras lineas cromosféricas diferentes

de Ha, el que se ha dado en llamar “HASTA Complementary Telescope” (C-HASTA).

El objetivo es el de extender las capacidades observacionales de HASTA. Particular-
mente se propone como objetivo cientifico el estudio fotosférico de las denominadas ful-
guraciones en luz blanca, “white light flares” (WLF), y el estudio de eventos dindmicos
cromosféricos en la linea de Call K. Las observaciones en luz blanca también permitiran
el estudio detallado de la evolucion de regiones activas y manchas solares, Francile et al.

2014)].

5.1. Introduccion

La observacion solar en luz blanca es la observacién del disco solar mediante filtros
opticos con un ancho de banda amplio, de manera de registrar la emision del conti-
nuo fotosférico y por consiguiente de la estructura basica de la fotosfera. La emisién
fotosférica se compone de un fondo de continuo, que puede asimilarse a la emision de
un cuerpo negro a 5.760 K, Foukal [2004], més las miles de lineas oscuras de absorcién

de Fraunhofer. La observacion en luz blanca trata de evitar la influencia de las lineas
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de absorcién a fin de registrar el fondo de continuo.

En luz blanca son visibles las manchas solares, las faculas y la granulacion solar. Esta
ultima solo es observable con alta resolucién espacial. La emision en luz blanca decae
marcadamente en las cercanias del limbo solar, fendmeno que se conoce como oscu-
recimiento al limbo (“limb darkening”) y que es producto del marcado gradiente de
temperatura fotosférico. En observaciones Doppler aparecen las oscilaciones de 5 minu-
tos, que son la evidencia de los varios modos de oscilacién que presenta la esfera solar

en su conjunto. Son visibles ademds ciertos eventos transitorios rapidos, tales como los

WLF.

Una de las lineas de resonancia mas intensas en la cromosfera es la del Calcio, a pesar
que este elemento es 10° de veces menos abundante que el Hidrégeno, Foukal [2004]. Call
produce dos lineas de absorcion en el extremo violeta del rango visible, en A = 396,847
nm y A = 393,368 nm, las que se denominan H y K respectivamente. La linea H se
encuentra muy cercana a la linea He, por lo que habitualmente se utiliza la linea K para

realizar estudios cromosféricos para evitar problemas de contaminacién.

La observacion en lineas particulares del espectro de Fraunhofer se realiza mediante
filtros de banda angosta (monocromadores), con anchos de banda en general més an-
gostos que el ancho espectral de la linea en cuestion, a fin de aislar la variacion en la
emision del elemento quimico que la genera respecto de otros efectos que introducen

perturbaciones y ensanchamientos de las lineas.

Call K presenta intensa emisién en el centro de la linea en presencia de faculas y de
la red cromosférica. Posibilita ademés el estudio de fulguraciones y eventos dindmicos
que generan un aumento en la emisién proveniente de alturas cromosféricas diferentes
a las de Ha. El comportamiento de la linea Call K es sensible a la presencia de campos

magnéticos y estd dominado por las colisiones en el plasma cromosférico, reflejando
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la temperatura cinética de la regién observada. Posibilita ademas el estudio de otros
fenémenos tales como manchas solares, las cuales son marcadamente visibles al igual

que en luz blanca, y la estructura de la red cromosférica.

5.2. Pautas de diseno del telescopio C-HASTA

Para implementar el prototipo de C-HASTA se utiliz6 uno de los telescopios secundarios
que posee HASTA. Se trata de un telescopio refractor, con un lente objetivo tipo doblete

acromatico de didmetro Dgy,;=110 mm, distancia focal fu;=1.650 mm y razén focal

£/15.

La imagen del disco solar en el plano focal del telescopio tiene un tamano g definido

por la distancia focal del telescopio, el cual se obtiene de la ecuacion:

y' = tan(e) fobs (5.1)

donde ¢ es el diametro angular solar. Considerando que ¢ varia a lo largo del ano en el
rango 31'31” < 32'03” < 32'35”, la imagen del disco solar en el plano focal 3 subtiende

un didmetro que varia en el rango 15,13 < 15,38 < 15,64 mm.

El telescopio dispone de un ocular de distancia focal f,., ~ 41,6 mm y didmetro
Doy = 30 mm. La magnificacion angular M del sistema objetivo-ocular puede calcu-
larse utilizando la ecuacién de lentes delgadas y la aproximacién para angulos pequenos

COINoO:

~ O S (5.2)

donde los valores primados corresponden a las imagenes y M ~ —39,7. La pupila de sali-
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da en el ocular o circulo de Ramsden tiene un valor Do, = Doy /M ~ 2,33 mm, McLean

2008].

El 4ngulo subtendido por el disco solar a la salida del ocular, ¢, se obtiene a partir de
la Ec. 5.2 y su rango de variacién anual se encontrard entre 20°51'13" < 21°12'23" <

21°33'33".

La emergencia de pupila o distancia entre la tltima lente del ocular y el ojo del obser-
vador se obtiene de la relacién a;, = (fob; + foeu)/ — M y tendrd un valor a;, ~ 42,6

min.

A fin de registrar la imagen del disco solar en un sensor de imagen, este puede situarse
en el plano focal del telescopio, haciendo foco de la imagen directamente sobre el sensor.
Otra posibilidad es colocar el sensor detras de un ocular situado en el plano focal de la
lente primaria, proyectando la imagen de la salida del ocular sobre el sensor, pero en
este caso es necesario agregar alguna lente convergente que enfoque la imagen sobre el

mismo.

En el primer caso, el tamano fisico del sensor a utilizar esta definido por el “field of
view” (FoV) que se quiere obtener del Sol, ya sea el disco solar completo o bien una
porcién del mismo. El tamano de la imagen eventualmente se puede modificar mediante
la inclusién en el arreglo éptico de lentes adicionales tales como una lente “reductora
focal” para ampliar el FoV, o una lente de “Barlow” para reducir el FoV. La inclusién
de estas lentes conlleva el desplazamiento del plano focal del sistema y por consiguiente
la modificacion de la ubicacién relativa del sensor respecto de la lente primaria del

telescopio.

En el caso de utilizar el sistema de proyeccion de ocular, la lente convergente adicional
se debe seleccionar de manera de ajustar el FoV sobre el detector. Aqui se admite la

utilizacion de objetivos de focal variable, de manera de variar dentro de un cierto rango
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el FoV sin modificar las posiciones relativas de las lentes y el sensor en el sistema 6ptico.

El primer caso estara restringido entonces a FoV fijos con la ventaja de utilizar menos
lentes en el sistema y por lo tanto menos aberraciones 6pticas. El segundo caso es mas

flexible y permite la utilizacién del telescopio para diferentes propdsitos observacionales.

La resolucion espacial del telescopio esta limitada por la funcién de dispersién de punto
“point spread function” (PSF) del mismo y su valor teérico maximo queda fijado por el
patrén de difraccién generado por la pupila de entrada del telescopio Dey; ante una ima-
gen puntual. Este patrén de difraccién se denomina disco de Airy, cuya distribucién de

intensidad luminosa para una determinada longitud de onda A responde a la expresion:

1) = I (M)Q (5.3)

X

donde J;(z) es la funcién de Bessel de primer orden, ¢’ es el radio angular medido desde

el centro de la apertura del telescopio y x se obtiene de la expresion:

9/
v = 7D, ) (5.4)
A
Esta funcién se hace cero por primera vez para 0 = 1,22\/D,,;. Este suele conside-

rarse como el angulo de separaciéon minimo con el que pueden resolverse dos imagenes
puntuales. También suele utilizarse como parametro de resolucion del telescopio el “full
width at half maximum” (FWHM) del patrén de difraccion, que es aproximadamente
0" = X\/D,p;, McLean [2008]. Aproximadamente el 84 % de la energia de la intensidad

incidente de una imagen puntual cae dentro de un didmetro 6’ = 2,4\/D ;.

En el caso de C-HASTA, el limite de resolucién es 6" = 1,22\/D,,; = 1,14” para una
longitud de onda A = 500 nm. La dispersion de luz en la lente primaria del telescopio

y en los elementos épticos agregados, sumada a las perturbaciones ocasionadas por la
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turbulencia atmosférica hacen que sea imposible alcanzar una resolucién cercana a este
limite de difraccién. Ademads, las aberraciones producidas en las lentes empobrecen la
PSF, de manera que en un telescopio de relacién focal f/15 el didmetro del disco gene-
rado por una imagen puntual en el plano focal del telescopio puede llegar a 57, McLean

2008].

El tamano fisico de los pixeles del sensor de imagen a utilizar debe estar en concordancia
con la resolucién espacial del telescopio, de manera de registrar una imagen puntual con
una densidad de pixeles adecuada segin los requerimientos del teorema del muestreo.
Este indica que al menos 2 pixeles deben caer dentro del perfil de la PSF de manera
de poder resolver adecuadamente su pico. En la préactica es conveniente contar con mas
puntos de muestreo que 2, lo que sugiere que es mejor utilizar detectores con pixeles mas
pequenos. Sin embargo los pixeles méas pequenos tienen menor area y por consiguiente
tienen menor capacidad de detectar los fotones provenientes de la pupila de entrada del
telescopio, lo que empobrece la relacién senal-ruido. Ademads, se incrementa el tamano
digital de las imagenes innecesariamente haciendo mas lenta su adquisicion y posterior

tratamiento y manipulacién.

Otro parametro a tener en cuenta para el adecuado muestreo de la PSF, en la cantidad
de niveles de grises que puede resolver el detector. Cada pixel de un sensor “charge-
coupled device” (CCD) registra en forma analégica la intensidad luminosa incidente,
pero esta es convertida a un valor digital entero codificado en binario de una cantidad
de bits predeterminada mediante un convertidor analégico-digital (A/D), usualmente
8,12,14 6 16 bits. Mayor cantidad de bits de conversién indica mejor resolucion del
perfil de una PSF, pero como contraparte se lentifica el A/D y aumentan los costos
del detector. Por consiguiente, la eleccion del detector a utilizar debe balancear estas

ventajas e inconvenientes.
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5.3. Seleccioén de filtros para el telescopio C-HASTA

Uno de los problemas inherentes a la observacion solar es la elevada radiacion solar a la
que esta sometido el instrumental y el calor que esta genera. La potencia de la radiacion
que recibe el telescopio y que se transformara en calor en su interior esta fijada por el
area de la pupila de entrada al telescopio, la época del ano y las condiciones atmosféricas
locales. Suponiendo una irradiancia solar méxima /Ip; = 1000 W m~2, la potencia que
concentrard la 6ptica de C-HASTA es de ~ 9,5 W. Este se distribuye aproximadamente
un 42 % en el rango de luz visible, un 49 % en radiacién infrarroja y un 9 % en radiacién
UV. La mayor parte de esta radiacién debe ser removida para evitar que llegue y dane

al sensor de imagen y los filtros mas sensibles.

C-HASTA observa en el rango de luz visible, por lo que la radiacién infrarroja y UV
responsable de més del 50 % del calor generado, debe ser removida, evitando ademés
que perturbe al sensor y disminuya la relacién senal-ruido. A tal efecto, se coloca en el
interior del telescopio un filtro 6ptico pasabanda en el rango de luz visible con capacidad
de absorber y disipar el exceso de calor. El exceso de radiacion restante en el rango visible
se remueve con filtros de densidad neutra, “Neutral Density Filters” (ND), ademds de
los filtros de banda angosta requeridos para efectuar las observaciones especificas que
realice el telescopio. De esta manera se evita saturar al sensor y se consiguen tiempos

de exposicién adecuados para la adquisicion de imagenes.

5.3.1. Filtros necesarios para observacion en luz blanca

Para la observacién fotosférica, es conveniente utilizar un filtro pasabanda en alguna
region del espectro con poca influencia de las lineas de absorcién de Fraunhofer, sobre
todo de las mas intensas cuya variabilidad perturba la deteccién del fondo de continuo.

La eleccién de un ancho de banda reducido disminuye la influencia de las aberraciones
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cromaticas en el sistema dptico, pero como contraparte aumenta la influencia de las
lineas de absorcion individuales presentes en ese ancho de banda y aumenta los tiempos
de exposicion requeridos para la correcta adquisicién de las imagenes en el detector. La
eleccion de la longitud de onda central del filtro define ademas el ancho del patrén de

difraccion y por consiguiente la resolucién espacial maxima obtenible.

Respecto de la eleccion de la frecuencia central del filtro en luz blanca, la observacién
del continuo en la regién del verde en 520 nm es considerada por algunos autores como
representativa de la radiacion fotosférica y como tal es tomada como emisién proveniente

de un nivel cero en la fotosfera, Xu et al. [2012].

Para la observaciéon de WLF habitualmente se utilizan filtros en la regiéon del azul,
donde se produce un mayor incremento relativo de la emisién del continuo durante un
evento WLF que en otras zonas del espectro en luz visible. En esta region, el continuo
estd deprimido por la presencia de numerosas lineas de absorcién lo que favorece la
observabilidad de los WLF. Tradicionalmente se han utilizado filtros centrados en A\, =
386,2 nm con un ancho de banda FWHM=2 nm en los observatorios de Sacramento Peak
y Big Bear, debido a que es una region del azul libre de emisién del Hidrogeno, Zirin

1988].

Otros autores han utilizado la denominada banda G en \. = 430,8 nm con FWHM=0.5
nm para estudiar WLF, Xu et al. [2012]. Esta banda se utiliza habitualmente para estu-
diar la emisién de moléculas de CH, A = 430,82 nm, las que producen abrillantamientos
fotosféricos asociados a la evolucién de tubos de flujo magnéticos. Es cercana a las lineas
de emisién del Fe en A = 430,79 nm y Ca en A = 430,77 nm. La emision de CH en la
banda G se genera a unos 300 km sobre la fotosfera y es utilizada en instrumentos
en el espacio, tales como en el “Solar Optical Telescope” (SOT) a bordo de Hinode
(Ae = 430,50 nm, FWHM=0,83 nm), Watanabe et al. [2010], y Yohkoh, Matthews et al.

[2003]. Sin embargo solo puede ser utilizada como un estimador de la emisién de WLF
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debido a la contaminacién con otras lineas de absorcion cercanas presentes en esa banda.

5.3.2. Filtros necesarios para observacion en Call K

A fin de observar Call K en sus diferentes regiones K1, K2 y K3, (ver seccién 3.3), es
necesario utilizar filtros monocromadores con anchos de banda pequenos, FWHM< 0,1
nm, tales como los filtros de Lyot, los cuales no son abordables actualmente para el

presente trabajo por sus altos costos.

Los filtros del tipo interferenciales o dieléctricos, construidos con multiples capas del-
gadas de materiales con diferentes indices de refraccién, pueden transmitir o reflejar las
porciones del espectro que se desee y son accesibles de obtener como filtros pasa-banda
a partir de anchos de banda FWHM> 0,1 nm. Tienen la particularidad que su longi-
tud de onda central \. varia para angulos de incidencia diferentes de la normal a su
superficie. Para angulos de incidencia crecientes respecto de la normal, \. disminuye,
el pico de transferencia se aplana y su ancho de banda FWHM se extiende. Esto es un
inconveniente en muchos casos, pero a la vez brinda cierta posibilidad de sintonizar-
los. Ademas A, tiene una dependencia con la temperatura de trabajo con factores de

variaciéon k = 0,02 nm °C™!, lo que otorga ademés cierta posibilidad de sintonia.

En el caso de la linea de Call K, un ancho de banda FWHM=1,0 nm abarca buena parte
de la linea de absorcién. Cubre una mezcla de la emisién del Call a distintas alturas
cromosféricas, desde las bandas K1, K2 entre 500 - 1.000 km, hasta la K3 a 1.800 km
de altura segin se aprecia en la Fig. 3.6. Con cierta ubicacion especifica del pico de
transmitancia del filtro se consigue que prepondere alguna de las bandas sobre otras en

las observaciones.
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5.4. La influencia de la turbulencia atmosférica

La observaciéon de ciertos fenémenos solares requiere de una resolucién espacial que
usualmente esta limitada por la turbulencia atmosférica terrestre. Esta tiene el efecto
de producir iméagenes difusas y depende directamente del sitio de observacion. La ima-
gen de un objeto puntual integrada durante un cierto tiempo resultard en un disco de
un radio mayor que el patron de difraccion producido por la apertura de la pupila del
telescopio D. A este disco usualmente se lo refiere como disco de “seeing”. La confi-
guracion instrumental debe tratar de minimizar este efecto para conseguir mejorar la

resolucion espacial de las observaciones.

La turbulencia depende de las caracteristicas de la atmdsfera existente entre el obje-
to observado y el telescopio al momento de la observacién. Ademas, el calentamiento
originado por la radiacion solar incidiendo sobre el telescopio, las lentes y los objetos
aledanos, tales como la cupula y el terreno circundante, genera microturbulencias in-
ternas y externas al telescopio que empobrecen ain mas las observaciones por causas

puramente locales.

La atmosfera es esencialmente turbulenta, con un ntimero de Reynolds de =~ 10°. Usual-
mente la velocidad del viento aumenta con la altura y la capa atmosférica turbulenta
diurna puede alcanzar 1 km de espesor. Toda la troposfera es esencialmente turbulen-
ta debido a la presencia de grandes gradientes de temperatura. Entonces, la radiacién
incidente es perturbada por celdas de aire méviles de diferentes densidades, producidas
por los gradientes de temperatura presentes en las distintas capas atmosféricas. Estas

celdas tienen tamarfios caracteristicos L ~ 0,2 m, McLean [2008].

Un analisis del “seeing” lo brinda la teoria de Kolmogérov. Se fundamenta en considerar
a las celdas de aire moéviles como lentes con distintos indices de refraccién, de mane-

ra que los frentes de onda planos y paralelos provenientes del objeto observado sufren
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distorsiones aleatorias es su camino, resultando en diferencias de fase entre los distin-
tos rayos que llegan al telescopio y por consiguiente, en interferencias constructivas y

destructivas entre ellos.

Segin esta teoria, las propiedades de la atmosfera son descriptas en términos de una
funcién de estructura D(r) que es funcién de la distancia r entre dos puntos (r=|r; —rs|).

Su variacion en funcion del indice de refraccién puede expresarse como:

Dy(r) = {n(r1) — n(r2)?) = C2|r5 (5.5)

El valor C? es una medida de la intensidad de la turbulencia, no es constante y varia
con las condiciones locales del sitio de observacion y con la altura, McLean [2008]. Se
encuentra entre (1 x 107 < 02 < 1 x 107**) m~2/3 a nivel del mar y (C2? = 1 x 10'¥)

m~2/3 a 10 km de altura.

Las fluctuaciones de velocidades en la atmoésfera ocurren en un amplio rango de escalas
espaciales, formando una ‘cascada de turbulencia’ que va desde las escalas grandes a las
pequenas. La energia turbulenta se genera en remolinos en la escala mas grande Ly, la
cual corresponde a una frecuencia espacial kr, = 27/ L ubicada generalmente a alturas
elevadas, con tamanos probables de Ly entre decenas y centenas de metros. La energia
de la escala mas grande se transfiere hacia las escalas mas pequenas hasta el limite en
que se alcanza la disipacién viscosa [y, la cual es del orden de milimetros y donde no

existe ya turbulencia, Cassen et al. [2006].

Segun la teoria de Kolmogorov, la distribucion estadistica de las celdas turbulentas se
caracteriza por una funcién de distribucién de potencia espectral ®(k), cuyo espectro

de potencias responde a la expresion:
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@, (k) = 0,033 C2(h) |k|~1/3 (5.6)

donde h es la altura y LLO < |k| < %

El radio de coherencia de las ondas incidentes durante la observacion astronémica fue
hallado por Fried [1966] a partir de la teoria de Kolmogdérov. Considerando capas delga-
das de turbulencia de espesor dh es posible encontrar una funcién de estructura para las
variaciones de fase e integrarlas a través de toda la atmésfera. La funcion de estructura

de fase D,(r) tiene la expresién:

.\ /3
D,(r) = 6,88 (F) rad? (5.7)
0
donde
-3/5
ro(\, 2) = 0,185 X9/ cos®/® 2z (/ ngh) (5.8)
y

r(A) = (%0)6/5 ro (5.9)

A es la longitud de onda, z es el angulo cenital y C), es la constante de estructura para

las variaciones del indice de refraccion que es integrado a lo largo de toda la atmésfera.

ro se ha dado en llamar el parametro de Fried. Este parametro caracteriza a la atmosfera
y es la longitud sobre la cual el frente de onda no esta significativamente perturbado.
Puede interpretarse como la apertura de una pupila D sobre la cual existe un error de

fase de ~ %7‘(’, o la apertura equivalente al limite de difraccion en ausencia de turbulencia
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atmosférica. ro &~ 0,1 m es un valor tipico del pardametro para Ay = 500 nm y su magnitud

aumenta al aumentar la longitud de onda.

La variacion temporal de las perturbaciones atmosféricas depende de la velocidad del
viento v a distintas alturas en la atmoésfera, la que suele tener un valor tipico promedio
¥ ~ 10 m seg!. La escala de tiempo de la perturbacién atmosférica 7y estd dada por la

expresion:

7o~ 0,314 % (5.10)

y es usualmente del orden de los mseg.

El angulo isoplanatico 6, es la distancia angular que describe un circulo sobre el cual la
perturbacion que actia sobre un determinado frente de onda es esencialmente la misma

y estd dado por

,
0o = 0,314 EO (5.11)

donde H es la altura promedio de la capa atmosférica que genera la mayor contribucion

al “seeing”.

Utilizando tiempos de exposicién muy cortos, del orden o menores que 7y, se congela el
efecto temporal de las perturbaciones atmosféricas y se consiguen iméagenes de objetos

puntuales cercanas al limite de difraccion, las que se denominan “speckles”.

Estos “speckles” se originan en las interferencias constructivas y destructivas de los
rayos de luz provenientes de un mismo objeto puntual y que son difractados en las dife-
rentes celdas turbulentas. Esta interferencia produce dos efectos, la variacién temporal
del angulo de llegada y la variacion temporal de la intensidad, efecto que se denomina

escintilacion. Ambos efectos son dependientes de la longitud de onda observada. Una
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secuencia de “speckles” en el plano focal de un telescopio serd una secuencia de distri-
buciones de intensidad con centros oscilando en forma aleatoria alrededor de un punto

central y maximos de intensidad variables.

Una aplicacion de este efecto es la denominada técnica de “lucky imaging”, la cual
consiste en sumar una serie temporal de imagenes “speckle” de objetos puntuales, su-
perpuestas de manera de lograr su coincidencia espacial, previa seleccién de la imagenes
menos perturbadas. Con esta técnica se logran obtener imégenes de objetos estelares

cercanas al limite de difraccion.

La denominada interferometria “speckle” consiste en reconstruir en base a una gran
cantidad de imagenes obtenidas con tiempos de exposicion muy cortos, una imagen de

mejor resolucion espacial en base a consideraciones estadisticas.

Existen varias técnicas para estimar el parametro ro. Un método simple consiste en
registrar durante un tiempo largo la distribucién espacial de los “speckles” en el plano
focal de un determinado telescopio. La distribucién de intensidad asi obtenida inclu-
ye todas las aberraciones atmosféricas introducidas a una imagen puntual observada a
través de la apertura D del telescopio y puede aproximarse a una distribucién gaussia-

na, Giggenbach [2011].

El FWHM de la distribucién gaussiana ajustada a este disco de “seeing”, la cual tiene

una desviacion estandar o, se utiliza para calcular ry de acuerdo a la expresion:

A fef

ro = 0,98 FWHM,

(5.12)

donde A es la longitud de onda, f. es la distancia focal efectiva del telescopio y FWHM,,
es el ancho de la distribucién gaussiana ajustada a la distribucién de intensidad del disco

de “seeing” medida en el plano focal del telescopio.
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Este método sirve para estimar 7y solo si este tiene un valor mayor que el patrén de
difraccién definido por el disco de Airy para un telescopio en particular. Ademads, se ve
afectado de los problemas mecéanicos de seguimiento del telescopio y sus oscilaciones,

los que necesariamente ensanchan la distribucién espacial de la intensidad.

5.5. Implementacion del prototipo de C-HASTA

El prototipo de C-HASTA fue ensamblado a fin de evaluar las distintas alternativas
posibles en el diseno final del telescopio. El objetivo es el de verificar si se alcanzan los
requerimientos necesarios para cumplir los objetivos cientificos originalmente propuestos

para el telescopio.

5.5.1. Detector CCD

Se utilizo una camara de alta velocidad CCD “PCO-Sensicam Fast Shutter”, blanco y
negro, de 1.280x1.024 pixel de resolucién, dotada de un chip CCD SVGA ICX085AL,
que cuenta con un A/D de 12 bits e interfaz a PC de fibra éptica y un “buffer” de me-
moria RAM de 16 MB. La cdmara dispone de una montura tipo C para lente objetivo,
con posibilidad de ajuste de la distancia del lente objetivo al plano focal donde se en-
cuentra en CCD, “flange focal distance” (FFD). En la Tabla 5.1 se listan las principales
caracteristicas de la caAmara CCD utilizada y en la Fig. 5.1 se puede observar la curva

de eficiencia cuéantica del detector CCD.
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Parametro \ Unidades \ Rango de medicién \ PCO-Sensicam ‘
resolucién (hor. x ver.) pixel normal 1.280x1.024
dimensién del pixel pam 6,7x6,7
formato del sensor mm 8,8x6,6
formato del sensor K 2/3

diagonal mm 11,03
eficiencia cuantica maxima % 520 nm (tipica) > 40
capacidad de carga del CCD e 25.000
no linealidad del CCD % <1
sensor de imagen CCD SuperVGA
rango dindmico A /D bit 12
ruido de lectura e rms 12,5MHz 7-8
frecuencia de imagenes fps cuadro completo 8
tasa de barrido de pixel MHz 12
factor de conversién A/D e~ /cuenta 5
rango espectral nm normal 280-1000
tiempo de exposicion mseg/seg 1ms - 1000seg
factor anti-blooming tipico > 1000
defectos cosméticos 0
binning horizontal pixel 1...8
binning vertical pixel 1...128
corriente oscura e~ /pixel seg tipica < 0,1

Tabla 5.1: Especificaciones técnicas de la cdmara CCD de C-HASTA.
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Figura 5.1: Curva de eficiencia cuantica porcentual del detector CCD.
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5.5.2. Montaje 6ptico

Se implementd un montaje 6ptico por proyeccién de ocular, en razén que este presenta
mayor flexibilidad para comprobar diferentes configuraciones de la éptica y montaje de
filtros. A fin de probar distintas magnificaciones y por consiguiente campos de visién
(FoV), se utilizaron tres lentes objetivos de camara fotografica 35 mm con distancias
focales escalonadas aproximadamente en multiplos de dos. Debido a que el sensor de
imagen CCD utilizado tiene un formato 2/3” (8,8x6,6 mm), este presenta un factor
de recorte de campo de 3,93 respecto a los valores de FoV para film fotografico de 35
mm (36x24 mm). En la Tabla 5.2 se listan las caracteristicas de las lentes objetivo
utilizadas, sus distancias focales f, razones focales, distancias FFD y distancias focales
efectivas f.y de todo el sistema éptico. Estas tltimas se obtienen a partir de la Ec. 5.1
y la Ec. 5.2, asumiendo que f.; es la distancia focal de una lente equivalente a todo el
sistema. Los objetivos fotograficos con montura tipo F-Nikon se montaron en la camara

CCD mediante un aro adaptador F-C, previo ajuste de la distancia FFD.

| Objetivo | Razén focal | f, (mm) | Montura | FFD (mm) | f.; (mm) |

TDICUS TV f/1,3 12,5 C 17,52 496
NIKON /2,8 28 F-Nikon 46,50 1112
NIKON /2,8 25 F-Nikon 46,50 2184

Tabla 5.2: Tipos de objetivos utilizados en la camara CCD de C-HASTA.

5.5.3. Filtros opticos

Como filtro pasabanda de luz visible para absorber la radiacion UV e infrarroja se
utilizé un “Heat absorbing glass” de 50 mm de didmetro, tipo Schott KG1, con capacidad

de trabajar hasta 300°C. Este disipa el calor excedente al aire que lo rodea y a la platina
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de montaje. La curva de transmitancia del filtro y la platina de montaje se pueden

apreciar en la Fig. 5.2.

Filtro Absorbedor de Calor

Transmitancia (%)
oSS8E833SES

250 350 450 550 650 750 850 950 1050
Longitud de onda (nm)

Figura 5.2: Izquierda: Transmitancia del filtro absorbedor de calor “Edmund Optics
45-648". Derecha: montaje del filtro en una platina de aluminio.

Para observacion fotosférica en luz blanca se utilizo un filtro interferencial pasaban-
da en la regién del verde de la firma “Andover Corporation”, con A, = 526,16 nm,
FWHM=1,10 nm (525,616 nm < A < 526,719 nm) y didmetro @=>50 mm. Este tiene un
maximo de transmitancia del 54,17 %, temperatura de trabajo T' = 35,0°C, angulo de
incidencia o = 0° y calidad 6ptica A\/10. La curva de transmitancia del filtro y la regién
de espectro de Fraunhofer correspondiente se pueden apreciar en la Fig. 5.3. Como se
observa, el filtro esta centrado en una region del espectro relativamente libre de lineas

de absorcién.

Para observacién en la linea cromosférica Call K se utilizé un filtro interferencial pa-
sabanda de la firma “Andover Corporation”, A\, = 393,63 nm, FWHM=1,15 nm en el
rango (393,046 nm < A < 394,199 nm) y didmetro ®¥=>50 mm. Este tiene un maximo de
transmitancia del 25,10 %, una temperatura de trabajo T'= 35,0°C y dngulo de inciden-
cia a = 0°. La curva de transmitancia del filtro y la regién de espectro de Fraunhofer
correspondiente se pueden apreciar en la Fig. 5.4. Como se observa, su ancho de banda

cubre toda la linea Call K, con su maximo coincidente con la region K1 de la linea.
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Figura 5.3: Izquierda: Transmitancia del filtro centrado en A\.526,16 nm. Derecha: Regién
del Espectro de Fraunhofer correspondiente (tomado de BASS2000, Observatorio de
Paris).
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Figura 5.4: Izquierda: Transmitancia del filtro Call K centrado en A. = 393,63 nm.
Derecha: Region del Espectro de Fraunhofer correspondiente (tomado de BASS2000,
Observatorio de Parfs).

Se utilizaron ademéas ND de cristal, del tipo reflectivos y no reflectivos, de diametro
(?=50 mm. Estos tienen una respuesta de atenuacién constante para la luz visible y
deben absorber y disipar &~ 40 % del exceso de radiacion solar. Se colocaron en varias
etapas para evitar que se danen por exceso de calor, con un valor de transmitancia

porcentual total calculado a partir de la expresion:
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1 1
~ ND, ND, ND,

100 (5.13)

donde NDy, ND,, --- ND, son los indices de absorcién ND de los filtros individuales.

Los filtros ND se colocan delante de los filtros interferenciales utilizados y la eleccion
de la atenuacion de los mismos esta en relacion a la transmitancia de las lentes, la
de los filtros interferenciales y la eficiencia cuantica del CCD para las longitudes de
onda consideradas, de manera de obtener lecturas en el sensor por debajo de los niveles
de saturacién y para los tiempos de exposicion que se desean utilizar. Los valores de
atenuacion necesarios se estiman a partir de la magnitud solar, los parametros de los
elementos oOpticos utilizados y la intensidad méaxima admisible en el sensor, pero los

valor finales se fijan realizando observaciones del Sol.

5.5.4. Montaje mecanico

A fin de implementar el prototipo, se utilizé parte del montaje original del telescopio
cuyo esquema se muestra en la Fig. 5.5. Se procedié a modificar el soporte del ocular a
fin de situarlo en el plano focal de la lente primaria y a montar la camara CCD en una
platina fijada al soporte del ocular. Los filtros se colocaron a continuacion del ocular.
El enfoque del conjunto se realiza mediante un dispositivo ya existente en el telescopio.
Los filtros interferenciales requieren un angulo de incidencia normal a su superficie para
todo el haz de rayos proveniente del Sol, requisito que aproximadamente se cumple a
la salida del ocular debido a que este se coloca en el plano focal de la lente primaria.
Los objetivos que se utilizan en la cdmara se enfocan en infinito utilizando la maxima

abertura disponible.

En el esquema de la Fig. 5.6 se muestra el montaje final del ocular, la cdmara CCD y
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los filtros. Una vista del montaje se puede apreciar en la Fig. 5.7 izquierda. A fin de
colimar los tubos de HASTA y C-HASTA, fue necesario agregar los elementos de anclaje

y regulacion que se aprecian en la Fig. 5.7 derecha.
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Figura 5.5: Esquema mecénico del telescopio utilizado.
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Figura 5.6: Esquema de montaje del detector CCD vy los filtros.

5.6. Observaciones realizadas con el prototipo

La adquisicion de las imagenes de prueba se realizaron adaptando el software disponi-
ble de HASTA en lenguaje “Interactive Data Language” (IDL) y sus correspondientes
librerias de interfaz con la cdmara CCD en lenguaje C. En todos los casos se adqui-
rieron secuencias de aproximadamente 100 imagenes a 8 cuadros por segundo, previo
enfoque visual de la imagenes y seleccion de los ND necesarios para conseguir tiempos

de exposiciéon cortos, entre 1 y 10 mseg.

Se realizaron observaciones en luz blanca y Call K, con los tres lentes objetivos dispo-

nibles, los dias 23, 24 y 25 de abril de 2014. Para esas fechas el didmetro angular solar
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Figura 5.7: Izquierda: Montaje del detector CCD, Derecho: Dispositivo para colimar los
tubos.

es ¢ =~ 31'48,5”.

En la Tabla 5.3 se listan la resolucion espacial para cada uno de los lentes objetivo, la
graduacion de los ND y los tiempos de exposicién utilizados para la observacion en luz

blanca y Call K.

Luz Blanca Call K

fy (mm) | Resol. (”/pixel) | ND | T.Exp. (mseg) | ND | T.Exp. (mseg)
12,5 2,66 3,0 1 2,0 20
28 1,19 3,0 5 2,0 100
%) 0,60 3,0 10 2,0 200

Tabla 5.3: Configuracién instrumental utilizada para las observaciones en luz blanca y

Call K.

En la Fig. 5.8 se aprecia una fotografia fotosférica adquirida con el objetivo de distancia
focal f;, = 12,5. Se puede notar una buena definicién de los detalles de la imagen, donde
son visibles las faculas fotosféricas en la cercania del limbo solar y las manchas solares.

Sin embargo el FoV de esta lente resulta demasiado amplio para observacién en disco
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solar completo ya que el disco solar ocupa ~ 718 pixeles de los 1024 con que cuenta el
CCD en sentido vertical, con lo que se utiliza solo un 50 % del la superficie del detector
y en consecuencia de la resolucién espacial disponible. A partir de estas imagenes se
infiere que un objetivo de distancia focal f;, = 16 mm seria adecuado para observacién

del disco solar completo.

La Fig. 5.9 muestra parte del disco solar con el FoV disponible con la lente objetivo de
distancia focal f;, = 28 mm. Son visibles con muy buena definicién los detalles de las
manchas solares, particularmente la zona de penumbra. En ambas imagenes se percibe el
oscurecimiento al limbo sumado al efecto de vineta introducido por el sistema de lentes,
el cual puede eliminarse posteriormente aplicando técnicas de correccion por campo

plano.

En el caso de la lente de focal f; = 55 mm no fue posible conseguir una buena definicién

posiblemente por problemas del propio objetivo.

La Fig. 5.10 muestra imagenes en Call K. A la izquierda se visualiza el disco completo
adquirido con distancia focal f; = 12,5 mm y a la derecha con distancia focal f; = 28
mm. Como se observa, la definicién no es tan buena como en los casos anteriores, lo
que es atribuible a los mayores tiempos de exposicion utilizados. A pesar de ello son

claramente visibles la red cromosférica, las faculas cromosféricas y las manchas solares.

Es ademaés visible un anillo més oscuro centrado aproximadamente con el disco solar y
un marcado efecto de vineta. Este anillo probablemente se origina en que los angulos
de incidencia de los rayos de luz no son perfectamente normales a la superficie del filtro
Call K en toda la extensién del campo de visién. Estos angulos usualmente varian en
funcién del apartamiento desde el centro de la 6ptica. Dado que la banda de paso del
filtro depende de este angulo de incidencia, probablemente se incluyan algunas lineas

de absorcién intensas en esa region de la imagen que no estan presentes en otras, pro-
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duciendo un oscurecimiento en forma de anillo. Este defecto no puede ser corregido
mediante imagenes de campo plano y requiere de técnicas especiales de procesamiento
de iméagenes para eliminarlo. Puede minimizarse con el adecuado enfoque de la éptica

y la regulacion de la temperatura de trabajo del filtro.

Figura 5.8: Imagen fotosférica obtenida con objetivo f;, = 12,5 mm y filtro centrado en
la region del verde (A, = 526,16 nm).

5.7. Estimacién del “seeing” a partir de imagenes

fotosféricas

A fin de poder estimar la resolucién espacial obtenible con C-HASTA es necesario de-
terminar la influencia de la turbulencia atmosférica en las observaciones solares y por lo

tanto estimar el valor del parametro de Fried rg en el sitio de observacion. La Ec. 5.12
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Figura 5.9: Imagen fotosférica obtenida con objetivo f;, = 28 mm y filtro centrado en la
regién del verde (A. = 526,16 nm).

Figura 5.10: Imagenes cromosféricas en la linea de Call K (A. = 393,63 nm). Izquierda:
utilizando un objetivo f;, = 12,5, derecha: utilizando un objetivo f;, = 28 mm.
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permite obtenerlo a partir de interpolar una curva gaussiana al perfil de intensidad de

una imagen puntual o disco de “seeing”.

A fin de obtenerlo a partir de observaciones solares, el limbo solar fotosférico tiene
un perfil abrupto que admite ser utilizado como perfil de una imagen puntual en una
dimension. El perfil del limbo solar observado estara afectado por la funcién PSF del
ensamble éptico en su conjunto (didmetro de pupila de entrada, distorsiones que ocurren
en las lentes, enfoque y luz dispersada en el instrumento, entre otros) y por la funcién

PSF atmosférica que incluye el efecto de la turbulencia o “seeing”.

El método convencional de caracterizar la PSF atmosférica es ajustar una curva gaus-
siana al perfil de una imagen puntual adquirida con un tiempo de exposicion suficien-
temente largo y tomar el FWHM, de la misma como estimacion del perfil real de la
PSF, Giggenbach [2011], aunque esta en realidad no tiene un perfil estrictamente gaus-
siano, Krishnakumar and Venkatakrishnan [1997]. En el FWHM resultante estard in-
cluida ademas la PSF del telescopio y otro tipo de perturbaciones tales como los errores

del seguimiento del telescopio.

En el prototipo de C-HASTA, son desconocidas tanto la PSF del ensamble 6ptico como
el perfil real del limbo solar para la longitud de onda utilizada. Este perfil es variable ya
que es sensible a las condiciones locales de la atmédsfera solar en la region de medicion
(temperatura, densidad y actividad magnética) y su aspecto aparente estard afectado
de diversos factores resultantes del proceso de observacion y medicién, Djafer et al.
[2008]. El perfil del limbo puede aproximarse en algunos casos con relativa precisién
a una curva gaussiana, Scholz [2001], segin algunos modelos de atmdsferas estelares
y en determinadas longitudes de onda, tanto en el continuo como en ciertas lineas de

absorcién del espectro de Fraunhofer.

Para cuantificar el efecto del “seeing” en el prototipo de C-HASTA se midi6 con relativa
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precision la posicion y el perfil del limbo solar. Para tal fin se utilizd el ajuste de una

funcién gaussiana al perfil del limbo de la forma:

—A
flz) = Ape™"* /2 + A3 con z =" Al (5.14)
2
donde 0 = Ay y el FWHM se obtiene de la expresion:
FWHM = 2v2In2 A, (5.15)

Como proceso de medicién, se adquirié una secuencia de iméagenes con tiempos de
exposicién muy cortos, en este caso 1 mseg, utilizando el objetivo f;, = 28mm (resolucién

espacial de 1,197 pixel™!), en el filtro verde (\. = 526,16nm).

Con tiempos de exposicién cortos, la distorsién atmosférica produce mayormente des-
viaciones aleatorias del angulo de llegada del frente de onda, el que desplaza la imagen
pero no disminuye su nitidez, Fried [1966]. Una imagen puntual se visualiza como una
imagen repartida en multiples motas o “speckles” de diferentes intensidades debido al

efecto de la turbulencia.

En el caso de un perfil continuo como es el caso del limbo solar, este efecto generara un
perfil rugoso. La intensidad del disco solar aparecerd no homogénea ya que los “speckles”
afectaran diferencialmente distintos puntos de la imagen. Los tiempos de exposicion
cortos minimizan ademas los problemas del seguimiento y las oscilaciones mecanicas
del telescopio, por lo que las distorsiones en las imagenes obtenidas son mayormente

debidas a la turbulencia atmosférica.

Para estimar la PSF atmosférica, se supone en primera aproximacion que las variaciones
en la posicion del limbo solar en una direccion perpendicular al mismo son equivalentes

a las variaciones en la posicién de una fuente puntual en una dimensién. EI método con-
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vencional utiliza como pardametro de medicion de la PSF el ancho del perfil de intensidad

integrada de una fuente puntual durante un tiempo largo.

Aqui se propone utilizar la funcién de distribucion espacial de la posicién del limbo solar
como perfil de intensidad para derivar la PSF. Esta se construye a partir de multiples
muestras de la posicion del limbo, adquiridas con tiempos de exposicion cortos, en
forma equivalente a la funciéon de distribucién espacial de los “speckles” medidos en
una dimension. Las muestras de posicién del limbo solar se toman tanto en distintas

porciones del limbo de la misma imagen, como en distintas imagenes.

5.7.1. Medicion de la posicion del limbo solar

A fin de ajustar la Ec. 5.14 al perfil del limbo solar, se determina en primer término
un nivel de intensidad situado aproximadamente en la mitad de la region de maxima
pendiente del mismo, el que resulté de I/Imax = 0,15 donde I'max es la intensidad
promedio en la regién central del disco solar. Se forma luego un arreglo de pixeles
tomando una linea o columna de la matriz imagen que cumpla el requisito de estar
orientado aproximadamente en direccion perpendicular al limbo, segiin sea el caso. Para
este arreglo se determina el pixel cuyo valor de intensidad es I /Imax > 0,15, obteniendo
su posicion P0,. Se toma luego un entorno de 8 pixeles a ambos lados de Po,, el que
cubre toda la zona de maxima pendiente del perfil del limbo solar. A este grupo de 17
pixeles se le ajusta un perfil gaussiano dado por la Ec. 5.14 utilizando el paquete de
librerias de IDL. La Fig. 5.11 muestra el resultado de este proceso, donde se aprecia el
trozo de curva gaussiana interpolada superpuesta al perfil del limbo en una fila de la

matriz imagen.

Este proceso se repite para todas las lineas o columnas de la matriz imagen que cumpla

el requisito anteriormente mencionado. La posicién del centro de la funcién gaussiana
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dada por la Ec. 5.14, referida a la fila o columna considerada, sera Pc, = Po, + As. La
posicién del limbo se toma entonces como el punto Pl(i) = (Pc, + ™™ y(4)) pixeles,
donde FWHM se calcula a partir de la Ec. 5.15 e y(i) es el numero de linea o columna

considerada.

Intensidad Relativa (I/Imax)

0.0 | . . .
0 20 40 60 80 100
Pixeles

Figura 5.11: Ajuste de la funcién gaussiana a la region del limbo en un entorno de 17
pixeles.

Los puntos de posicién del limbo obtenidos para diferentes filas o columnas en una
misma imagen estaran distribuidos aproximadamente alrededor del circulo que inscribe
el disco solar. Las perturbaciones aleatorias introducidas por la turbulencia atmosférica
se reflejaran en un apartamientos de los puntos de posicién del limbo anteriormente
hallados respecto de este circulo. Este circulo no se conoce en forma precisa y se obtiene

a partir de una interpolacién al conjunto de puntos de posicién del limbo Pl(z,y).

Las perturbaciones producidas por el “seeing” seran entonces las distancias de los puntos
PI(i) respecto del circulo interpolado. Si el centro del circulo hallado tiene coordenadas

(Cy, Cy) y su radio es r, las distancias se obtienen como:

dI(i) = \/ (PU(i)s — Co)? + (PU(i), — C,)? + 7 (5.16)

con ¢ = 0,..n, donde n es la cantidad de filas o columnas de la matriz imagen conside-

radas.
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Bajo la suposicién que los puntos PI(7) son muestras independientes, las distancias dl(i)
obtenidas conformaran la funcién de distribucién de posiciones del limbo y el ancho

FWHM, de esta distribucién se utiliza para estimar el parametro r, de Fried.

La Fig. 5.12 muestra la variacién de las distancias dl obtenidas para 600 filas en una

misma imagen. En trazo grueso se observa superpuesta la curva de variacion en baja

frecuencia.
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Figura 5.12: Distancias dl en una imagen con FWHM=2 86.

Los valores medios de FHWM, obtenidos para cada una de las imagenes de la serie
oscilan entre 2,1 y 3,2 pixel. El valor medio para todas las iméagenes de la serie es

FWHM, = 2,51 pixel con una desviacién estandar opwmy, = 0,24 pixel.

Entonces 7y se estima a partir de la Ec. 5.12, considerando la distancia focal efectiva
del sistema Optico utilizado fer ~1.112 mm, A\, = 526,16 nm y un tamano de pixel del

sensor de 6,7um, obteniendo un valor de rg &~ 34,1 mm.

Este valor puede considerarse como la apertura del telescopio equivalente en ausencia
de perturbaciones atmosféricas, por lo que la resolucion del telescopio esta limitada por

“seeing” a un valor de = 3,9”, con variaciones entre imagenes de ~ +20 %.

En imégenes adquiridas con tiempos de exposicion cortos, 1 ms en este caso, las pertur-
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baciones debidas al desvio aleatorio de los rayos provenientes de la fuente no disminuye
mayormente la nitidez de los detalles, pero estos aparecen distorsionados, ocasionalmen-
te borrosos o desplazados respecto de sus alrededores dentro de un radio dado por el

valor anterior.

5.8. Conclusiones para el diseno de C-HASTA

El telescopio C-HASTA es conveniente para observar fenémenos fotosféricos con una
resolucion angular > 4”7 debido a los efectos del “seeing”, el cual es un limitante inherente

al sitio de observacion.

Los WLF podrian ser observados utilizando cadencias de adquisiciéon de alta velocidad
con tiempos cortos de exposicion, entre 1 y 5 mseg. En este caso podrian visualizarse
eventualmente algunos pequenos ntcleos fotosféricos brillantes, debido a la ocurrencia
transitoria de mejores condiciones de visibilidad localizadas en algunas regiones del
campo de visién, efecto que es tipico de las perturbaciones atmosféricas. Esto solo se

lograria utilizando un campo de visiéon parcial con una resolucién espacial < 17.

La configuracion optica utilizada en el prototipo permite variar el campo de visién me-
diante el uso de lentes de campo de longitud focal variable. Ademas, las trayectorias de
los rayos 6pticos en la salida del ocular son cuasi paralelas, evitando cambios en el paso
de banda de los filtros interferenciales utilizados. El inconveniente de esta configuracién

es el aumento de las aberraciones épticas procedentes del ocular y la lente de campo.

El montaje final de los filtros interferenciales debe contemplar un sistema de estabili-
zacion térmica para evitar corrimientos en las bandas de paso debidos a las variaciones

de la temperatura ambiente.
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CAPITULO 6

Técnicas de remocion de ruidos con
el telescopio MICA

En el presente capitulo se describen las técnicas de remocién de ruido y los métodos de
realce morfoldgico de Stenborg and Cobelli [2003], Stenborg et al. [2008], aplicadas a los
datos del coronégrafo “Mirror Coronagraph for Argentine” (MICA) con la colaboracién

de su autor.

Las observaciones de MICA estan limitadas principalmente por las perturbaciones at-
mosféricas inherentes a la observacion desde tierra. Estas perturbaciones incluyen la ra-
diacion del fondo del cielo, la presencia de nubes, aerosoles y “seeing” elevado, asi como
defectos de guiado de la montura del telescopio. Adicionalmente se suman los problemas
de luz dispersada en el interior del instrumento y la aplicacién de técnicas de tratamiento
y remocion de ruidos deficientes. Estos problemas son especialmente notorios debido a
la baja intensidad de las emisiones coronales registradas con técnicas de banda angosta.
Atun con buenas condiciones atmosféricas, las imédgenes coronales obtenidas adolecen
de falta de definicién en los detalles tales como arcos coronales o frentes de eyecciones

coronales de masa (CME), problemas que son inherentes a las observaciones coronales.

El objetivo de aplicar estas técnicas de remociéon de ruidos y realces es el de mejorar las
capacidades observacionales de MICA a fin de estudiar la dinamica de las CME en la
vecindades del limbo solar en relacién con los eventos de ondas Moreton (OM) detec-
tables con HASTA, e investigar sus relaciones causales y el probable origen en aquellos

eventos cercanos al limbo solar. Particularmente es deseable reducir la incertidumbre
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en la determinaciéon de los tiempos de eyeccion del frente de la CME por debajo de 1,2

Ra, lo cual requiere de una buena nitidez en las imagenes.

MICA sufrié un deterioro repentino de su espejo principal y fallas en el detector CCD
en el ano 2013, con lo que estos trabajos fueron interrumpidos hasta que puedan llevarse

a cabo las reparaciones correspondientes.

A continuacion se describen los problemas observacionales y las técnicas aplicadas.

6.1. Problemas observacionales de MICA

Los principales problemas en las observaciones de MICA se pueden resumir en los si-

guientes puntos, Lépez et al. [2012]:

= Intensidad muy baja de la corona respecto del fondo de cielo como consecuencia

de una relacién senal-ruido baja.

= Presencia de intensidad residual de luz dispersada dentro del instrumento que

produce una degradacién adicional en la resolucién de las estructuras coronales.

= Periodos de observacién en forma continuada en general cortos debido a la variabi-
lidad de las condiciones atmosféricas, presencia de vientos y nubes, lo que hace que
no se puedan observar en forma completa los eventos de interés. La variabilidad
del fondo del cielo es a menudo demasiado elevada para conseguir observaciones
aceptables. La presencia de nubes finas es habitual originando un incremento del
fondo con una disminucién de la intensidad del disco solar fluctuante que produ-
ce defectos en las calibraciones. Otro tipo de nubes producen el oscurecimiento
simultaneo del fondo de cielo y el disco solar interrumpiendo las observaciones

temporalmente, lo que genera una discontinuidad en las series de datos. Ademas
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la masa de aire entre el Sol y el telescopio varia a lo largo del dia, introduciendo

una perturbacién adicional, Mazza et al. [2002].

Las secuencias de observacion tipicas contienen series de imagenes de linea in-
terrumpidas frecuentemente para la obtencién de imagenes de calibraciéon (ver
seccién 2.2.5), lo cual hace que el seguimiento temporal de los eventos coronales

sea discontinuo y por ende dificultoso.

Las imégenes coronales muestran una amplia gama de intensidades, con una com-
pleja red de estructuras donde en general los arcos coronales pequenos estan conte-
nidos en otros de mayor dimensién. Todas estas estructuras 3D aparecen difusas y
no se pueden separar ni resolver adecuadamente. Ademas, son integradas a lo lar-
go de la linea de vision del corondgrafo, por lo que una separacion tridimensional

de las mismas no es viable con una mala resolucién de los detalles.

Las técnicas comunmente utilizadas para el andlisis de eventos tales como “running
difference” (RD) y “base difference” (BD) resultan inadecuadas para tratar series
de imagenes con alta variabilidad del fondo, introduciendo a menudos artefactos

que no se pueden distinguir de las variadas estructuras coronales presentes.

Técnicas de remocion de ruidos

Para compensar los problemas observacionales y mejorar la calidad de los datos obteni-

bles con MICA es posible utilizar modelos de correccién de luz de fondo y luz dispersada.

Para eventos de interés en particular, es posible aplicar ademas las técnicas de recons-

truccién multirresolucién de Stenborg and Cobelli [2003], orientadas a minimizar efectos

de fluctuaciones atmosféricas y oscilaciones instrumentales, con aumento de contraste

y realce de altas frecuencias. Estas técnicas computacionalmente costosas, inhiben de
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realizar estudios fotométricos sobre las imagenes asi tratadas, pero permiten una mejor

resolucion de la evolucién temporal y la morfologia de los eventos de estudio.

6.2.1. Correccion de fondo cielo y luz dispersada

A fin de mejorar las correcciones de fondo de cielo y luz dispersada dentro del instru-

mento se confeccion6 un modelo de luz reflejada con el propédsito de sustraerlo de los

datos, Lépez et al. [2012].

El tratamiento estandar de datos de MICA (ver seccién 2.2.5), utiliza imégenes del
continuo, las que deben ser tomadas regularmente y muy cercanas en tiempo a las de
la linea coronal. Este proceso consume un considerable tiempo de observacion debido al
frecuente cambio de posicion de los filtros dentro del instrumento y la apertura y cierre
de la puerta del telescopio para la adquisicién de iméagenes de campo plano. Ademés,
los tiempos de integracion requeridos son largos. La variabilidad del fondo del cielo es

muy dindmica, por lo que en general las correcciones no son buenas.

Este proceso puede reemplazarse con la utilizacién de un modelo de continuo, el que se
construye a partir de la mediana de las imagenes de continuo adquiridas a intervalos
regulares pero no muy frecuentes durante toda la jornada de observacion. Esta técnica
es utilizada en la reduccién de imagenes de los coronégrafos “Large Angle and Spec-
trometric Coronagraph” (LASCO) C2, C3 y se aplica a remover las componentes de
la corona estatica K y Iy la luz dispersada instrumental. En LASCO se adquieren
solo unas pocas imagenes diarias de continuo y la méascara de correccién se construye a
partir de datos de 4 semanas de observacién. Para la construccion del modelo de con-
tinuo se utilizan imagenes “raw”, corregidas por tiempo de exposicién, con sustracciéon

de corriente oscura y sin correccion de campo plano.

El modelo de continuo se obtiene como:
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IC<x7y7tC) = mediana{[101($7yutc> - D(x7y7t0)] 3 v

- Uen(z,y,te) — D(z,y, to)]} (6.1)

Para la correccion por este modelo de continuo, no se utiliza el tratamiento estandar
descripto por la Ec. 2.7 de la seccién 2.2.5, sino una correcciéon aplicada a las imagenes

de linea obtenidas de la siguiente manera:

Ir (z,y,t) = [ (z,y,t) — D (z,y,t)] — Ic (z,y,1t) (6.2)

donde Ir (z,y) es la imagen tratada, I, (z,y,t) es la imagen de la linea, D (z,y,t) es
una imagen de corriente oscura sintética v Io es el modelo de continuo normalizado al

tiempo de exposicion t de cada imagen de linea [7,.

Al aplicar este procesamiento, las imagenes tratadas muestran una intensidad residual
con cierta simetria centrada en el ocultador, debido entre otras cosas a las desalineacio-

nes mecanicas de los filtros interferenciales y reflejos de luz internos del instrumento.

Se introduce por lo tanto un factor de correccién adicional para minimizar este efecto, el

cual se aplica al tratamiento de imagenes antes de realizar la sustracciéon linea-continuo.

Asumiendo una dependencia angular polar homogénea, desde el borde externo de la
imagen hacia el centro, se crea un arreglo fy(x,y) que es dependiente del angulo polar,
generado a partir del cociente entre la imdgenes de linea I, y el modelo de continuo ¢,

obtenido a una distancia radial de 2R y con centro en el ocultador:

I or, (2,7)
fo(z,y) = =
Icor, (7,y)
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de manera que la Ec. 6.2 se reescribe como:

Ié“ (ZL’,y,t) = [IL (I,y,t) —-D (l’,y,t)] - f@(l‘,y> * IC (I’y7t) (64)

6.3. Realce de contraste de estructuras coronales

Para realzar el contraste de las estructuras de bucles coronales y remover el ruido de
fondo difuso se aplicaron las técnicas de reconstruccién multirresolucién desarrolladas
por Stenborg and Cobelli [2003]. El objetivo es minimizar los efectos de la linea coronal
verde difusa en bajas frecuencias espaciales y realzar los bordes y detalles internos de
las estructuras méds tenues en altas frecuencias espaciales. Esto permite determinar mas
precisamente la morfologia y el desarrollo temporal de los eventos dindamicos, tales como

aquellos relacionados con las OM.

El método consiste en un esquema de descomposiciéon multinivel en wavelet no ortogona-
les, con un algoritmo de separacion de paquetes utilizando una transformada wavelet 2D
“a trous”, con reducciéon de ruido en las diferentes escalas de descomposicién y posterior
composicion interactiva de las imdagenes a partir de asignacion de pesos a las diferentes
escalas. Este proceso tiene una alta eficiencia en la direccion radial y baja eficiencia en
la direccion polar. Los parametros libres de esta técnica son el nimero de iteraciones,

el nimero de escalas y el peso de cada escala.

6.3.1. La transformada wavelet

La transformada wavelet contiene las componentes de frecuencia y fase en una seccion
local de la senal de interés f(z), con informacién de la localizacién en la coordenada

espacial donde estas componentes tienen lugar. Las funciones wavelet v ,(x) se cons-
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truyen mediante la traslacién y dilatacién de una funcién wavelet madre ¢ (z) dada

por, Mallat [2008]:

boult) = = (2=2) (s £0) (6.5)
7o)

donde s > 0 es el parametro de escala asociado a la frecuencia y u es el pardmetro de

posicion. Las wavelet madre deben tener promedio nulo:

- (x)dr =0 (6.6)

—00

y energia unitaria:

+o0
/ (e)Pde = 1 (6.7

o

La transformada wavelet continua de la senal f(x) en la escala sy posicién u estard dada

por la expresion:

Wi =z [ e, (S5 do (63)

donde ©* es el wavelet de analisis y * denota complejo conjugado. Esta es una transfor-

macién lineal, covariante ante traslaciones:

flx) — f(z —u) W(a,b) — W(a,b— u) (6.9)

y dilataciones:

flz) — f(sz)  W(a,b) — s 2W(sa, sb) (6.10)
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A su vez, la transformacién inversa permite recobrar la funcion original a partir de sus

componentes de la siguiente manera:

IR il B R, . [T—u)\ dsdu
to =g [ e, (1) % (6.11)

donde Cy, es una constante que depende de la funcién wavelet utilizada:

Cy = A du—/ P )9w) (6.12)

0

Estas ecuaciones pueden ser discretizadas para aplicarse al andlisis de senales digitales,
las cuales tienen un espectro de frecuencias espaciales de analisis limitado, el que de-
pendera del nimero de muestras de la senal correspondiente en relacion con el teorema

del muestreo.

La transformada wavelet discreta sera:

Wy (4, k / f(x (z)dx (6.13)

donde j representa la escala, k la posicion y:

b () =277 ¢ (2772 — k) (6.14)

entonces f(z) se puede obtener a partir de:

=D D Gk tinla) (6.15)

j=—00 k=—00
donde v, x(x) son funciones wavelet y ¢; j son coeficientes wavelet obtenidos de la
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Ec. 6.13.

En el caso discreto es necesario acotar la funcién ¢*(z) a un ancho de banda limitado

para evitar errores de distorsion o “aliasing”.

En el andlisis multirresolucién, la senal f(x) se descompone en j pasos sucesivos en un
conjunto V;. Esta descomposicion se realiza mediante el producto escalar de f(x) con

una funcién de escalamiento ¢(z), la cual es sucesivamente dilatada y trasladada:

cj(k) =< f(z), 27762772 — k) > (6.16)

donde ¢(z) tiene la siguiente propiedad:

DN | —

6(5) = Y hin) é(x —n) (6.17)

que también se puede expresar en funcion de los conjugados:

o(2v) = h(v) $(v) (6.18)
Se tiene que h(v) = >, h(n) e7#™ ya que es la transformada de Fourier de la funcién

> h(n) o(z —n).

De la Ec. 6.17 se pueden calcular los coeficientes ¢;;1(k) a partir de los ¢;(k):

cisi(k) =Y h(n— 2k)c;(n) (6.19)

En cada paso la senal se alisa y se pierde informacion. El resto de la informacién se puede
restaurar mediante el complemento de V1, denominado W, ;. Este puede ser generado

con la traslacién y la dilatacién de una funcién wavelet 1(z) que tiene la propiedad:
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505 =>gm) ola —n) (6.20)

o expresada en funcion de los conjugados:

D(2v) = §(v) $(v) (6.21)

El producto escalar < f(x), 270D ¢(2-U+Dz — k) > se obtiene de:

wisa (k) =Y g(n —2k) ¢;(n) (6.22)

La senal original se recupera con los filtros h y g, conjugados de h 'y g

(k) = 23 legur (1) Rk +21) + wyia (1) GOk + 20) (6.23)

Para conseguir una restauracion exacta se debe cumplir la siguientes condiciones:

W+ ) h(v) + 3w + 1) ) = 0 (6.24)

h(v) h(v) + §(v) §(v) = 1 (6.25)

En la descomposicién, la funcién se convoluciona sucesivamente con los filtros h (fre-
cuencias bajas) y ¢ (altas frecuencias). En la reconstruccién se convoluciona en forma
iterativa con los conjugados de los filtros, h y g, anadiendo las funciones resultantes y

multiplicando el resultado por dos.

Los wavelet ortogonales corresponden a un caso restringido donde:
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g(v) = e ™ h (v + 1) (6.26)

h(v) = i*(v) (6.27)
gv) =g (v) (6.28)
| h(v) P+ | (v + 1 ?= (6.29)

En 2D la funcidén de escala se define como:

¢(z,y) = ¢(z) ¢(y) (6.30)
El pasaje de una resolucién a la siguiente se realiza mediante:

—+00

Fialhe, k) = > Z h(ly = 2ky) h(ly = 2ky) fi(la, 1) (6.31)

lg=—00ly=—00

Las variables z, y son independientes y conducen a una descomposicion en conjuntos

frecuenciales con una orientacion espacial determinada.

Por lo tanto la senal esta constituida de tres componentes wavelet:

iz, y) = d(x) Y(y) vertical (6.32)
2 (x,y) = Y(x) ¢(y) horizontal (6.33)
Y (z,y) = P(x) P(y) diagonal (6.34)

y tres subimagenes correspondientes:
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+oo “+oo

Cloa(ke, ky) = Y > glle —2ky) h(ly — 2ky) fi(la 1) (6.35)

lg=—00ly=—00

“+o00 “+o00

CJ2+1<k$7 ky) = Z Z Mle — 2k;) g(ly — 2ky) fi(ls, 1) (6.36)

lg=—00ly=—00

+oo +oo

Coyhar ky) = > > glle—2k,) g(ly — 2k,) fi(la, 1) (6.37)

lg=—00 ly=—00

El algoritmo “a trous”

El algoritmo “a trous” es un esquema redundante de descomposicién en wavelet no
ortogonales, donde cada salida de la transformada tiene el mismo nimero de muestras

que la funcién original.

Se asume que la funcién original muestreada en la posicién k es el conjunto {cy(k)},
resultante del producto escalar de la funcién f(x) con una funcién de escalamiento ¢(z),

la cual corresponde a un filtro pasabajo.

El filtrado subsiguiente es realizado con una escala de magnificacién del doble, cuya
salida es {c1(k)}. La diferencia entre {co(k)} y {c1(k)} contiene la informacién de alta
frecuencia entre esas dos escalas y es el conjunto discreto asociado con la transformada

wavelet correspondiente a ¢(z). La funcién wavelet asociada es por lo tanto ¥ (x):

S U(5) =) = 5 6(3) (6.38)

La distancia entre muestras se incrementa en un factor del doble, de la escala (i — 1) a

la i, de manera que {¢;(k)} se obtiene como:

227



ci(k) = " h(l) cia(k+271) (6.39)

l

y la transformada wavelet discreta {w;(k)} estara dada por:

w;(k) = ¢;i—1(k) — ¢i(k) (6.40)

Los coeficientes {h(k)} se derivan a partir de la funcién de escala ¢(x):

5 6(5) = D_h() oz —1) (6.41)

El algoritmo para reconstruir los datos muestreados originales {cq(k)} se obtiene a partir

del dltimo arreglo suavizado {c,(k)}, al cual se le suman todas las diferencias {w;(k)}:

n

co(k) = ca(k) Y w;(k) (6.42)

j=1
El algoritmo “a trous” es extensible a dos dimensiones utilizando una convolucién con
una méascara, donde en cada escala j se obtiene un conjunto {w;(k,l)} o “plano de

wavelet” .

De esta manera cuando es aplicado a una imagen, la misma sera descompuesta en una
serie de imagenes de las mismas dimensiones que la original pero con diferente nivel de

detalle.

Si se elije como funcion de escala un spline tipo B de tercer orden, los coeficientes de la

mascara de convolucion en dos dimensiones son los siguientes:

228



3 3 9 3 3 (6.43)
128 32 64 32 128

11 03 1 1
64 16 32 16 64
11 3 1 1
256 64 128 64 256

Los spline son funciones definidas por partes, bien comportadas y continuamente di-
ferenciables en el grado inmediato posterior, por lo aplicadas a los wavelet producen
soluciones en férmulas cerradas, evitando que estas sean definidas indirectamente o me-
diante férmulas recursivas. Los de tipo B (bésico) son los polinomios de ajuste més

compactos y suaves aplicaindose con preferencia en este tipo de wavelet.

6.3.2. Aplicacién al filtrado de ruido en imagenes de MICA

La técnica de Stenborg and Cobelli [2003] se basa en la descomposicién con un algoritmo
“a trous” de una dada imagen I(x,y) en sus planos wavelet, donde las primeras escalas
contienen las componentes de frecuencias mas altas y la tltima contiene una imagen
suavizada denominada “continuo”. En estos planos wavelet se realiza un filtrado de ruido
selectivo, de manera que luego la imagen es reconstruida asignando pesos a cada una de
las escalas con el objeto de incrementar el contraste y la resolucion en las estructuras

coronales de interés.

La eliminacion del ruido local en una cierta escala se realiza considerando los coeficientes

wavelet que son significativos respecto del fondo de ruido, forzando a cero los restantes.

La desviacién estandar del ruido local en la escala j estara dada por la expresion:

~

oj(x,y) =05 or(z,y) (6.44)
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donde ¢;(z,y) es la progresiéon del ruido en el espacio wavelet y o;(z,y) es el ruido
local de la imagen original. La progresién de ruido en el espacio wavelet se obtiene de

descomponer una imagen a la cual se le ha agregado ruido sintético.

El filtrado del ruido se lleva a cabo mediante deteccién de nivel, de manera anular los

coeficientes por debajo de cierto umbral 7.

w;(2.5) = 0 si Jwj(x,y)| <7 oj(z,y) (6.45)

wi(x,y) si|w;(x,y)| >roj(z,y)

El umbral r es un parametro libre del método. Un valor utilizado es 3, el cual produce
un nivel de confianza en la reconstruccion del 99,7 %. La reconstruccién de la imagen

filtrada I'(x,y) se realiza asignando pesos «, f; a cada una de la escalas:

Il<xvy) :awo(x7y7)+25j U)j((l?,?/) (646)

J=1

A fin de conseguir un proceso més eficiente, se utiliza una descomposicion multinivel.
Esto se lleva a cabo descomponiendo a su vez en wavelet cada una de las imagenes
wavelet obtenidas en una cierta escala. De esta manera cada uno de los coeficientes de
un nivel se descompone en otros de niveles inferiores. Para el caso de 3 niveles, la imagen
original I(z,y) se supone puede ser reconstruida a partir de sus transformadas wavelet

mediante la siguiente expresion:

I(z,y) = w,g,o’j’i) (x,y) (6.47)

donde el subindice de w indica la escala del wavelet y los superindices indican el nivel

del coeficiente al cual corresponde la descomposicion, donde 0 indica el primer nivel.
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La progresion del ruido en el nivel k se obtiene como:

o Na,y) =687 - or(a,y) (6.48)

a partir de esta expresion, se realiza una eliminacién de los coeficientes que representan

mayormente ruido:

() ()
0 si |lw, (x,y)| <7 o, (x,y
) = i @)l <7 ol ) 610
g () ()
Wk(l‘,y) S1 |wk ($,y)| >ro (:v,y)

con lo cual la imagen filtrada I'(z,y) se reconstruye con el siguiente esquema:

I'(z,y) = Qi ik w;io’j’i) (z,y) (6.50)

La aplicacion de esta técnica a los datos de MICA se puede apreciar en la Fig. 6.1 para
un evento coronal del 16 de abril de 2012, donde un arco coronal realzado puede ser
distinguido a considerable distancia del limbo solar, lo que no es posible conseguir con

el tratamiento estandar de las imagenes de MICA.

En la Fig. 6.2 se aprecia el resultado de combinar imagenes de MICA con aquellas
correspondientes a LASCO C2 para un evento del 2 de marzo de 2002 lo que permite
identificar la evolucion de una CME en las vecindades del limbo solar y analizar la
evolucion morfolégica y cinematica de prominencias eruptivas y su ajuste a modelos

tedricos, Balmaceda et al. [2013].
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Figura 6.1: Paneles superiores: eliminacién de ruido y realce con la técnica de wavelet de
un evento del 16 de abril de 2012 observado con MICA. Paneles inferiores: las mismas
imagenes procesadas con el tratamiento estandar.

Figura 6.2: Aplicacién de la técnica de realce a completar los datos de LASCO C1 a
datos del 2 de marzo de 2002.

6.4. Conclusiones

Las técnicas de realce basadas en descomposiciéon multirresoluciéon permiten conseguir
una notable mejora en la resolucion de eventos de interés, lo que podria ser aplicado a
estudiar la dindamica de las CME en aquellos eventos de OM detectados con HASTA.
Por otra parte MICA ha observado la baja corona solar en el rango 1,05 — 2,0 Ry en
la linea Fe XIV por espacio de 14 anos, con observaciones viciadas de ruido que en

general hacen dificil detectar y seguir eventos dinamicos. La aplicacién de esta técnica
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permite una mejor visualizacion y seguimiento de las estructuras dinamicas en eventos
relevantes completando de esta manera los datos existentes de SOHO-EIT y LASCO
previas al inicio de la operacion de las misiones “Solar TErrestrial RElations Observa-

tory” (STEREO) y “Solar Dynamics Observatory” (SDO).

La principal dificultad encontrada para continuar con estos trabajos es la degradacion
de la calidad de los espejos de MICA, originada en el deterioro normal del aluminizado

de los mismos.
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CApPIiTULO 7

Conclusiones

7.1. Introducciéon

El principal objetivo de la presente tesis es extender las capacidades observacionales
solares en la Estacién Astronémica Carlos U. Cesco (EACUC), consiguiendo mejoras
en las técnicas de observacion en los telescopios HASTA y MICA, desarrollando nuevas
técnicas de analisis de eventos oscilatorios en eventos de interés actual y ampliando la
instrumentacion disponible con el agregado de un telescopio complementario. Parte de
los objetivos originalmente propuestos fueron logrados y otros fueron iniciados, de ma-
nera que las lineas de trabajo no se agotan en la presente tesis y pueden ser continuadas

en el futuro.

La utilizacién de alta resolucién temporal fue novedosa en el andlisis de fendémenos
cromosféricos de ondas Moreton, permitiendo describir en forma detallada las carac-
teristicas cinematicas de la propagacién de estas ondas en la atmosfera solar. Esto se
utilizé para comparar resultados de otros autores obtenidos con datos de diversos ins-
trumentos. Es por lo tanto de gran utilidad en la validacién hipdtesis y modelos tedricos
de los fenémenos en cuestién. De esta manera HASTA adquiere importancia como com-
plemento de modernos telescopios y sondas espaciales, permitiendo realizar de trabajos

de investigacién relevantes en la fisica solar actual.

Los trabajos se focalizaron en mejorar las técnicas de observaciéon, deteccion y andlisis

de ondas Moreton (OM) y su relacién con ondas coronales, fulguraciones y CME. La

234



tematica es extensa y requiere para su abordaje una descripcién detallada de los ins-
trumentos utilizados y una sintesis de los antecedentes y el estado actual de la fisica
solar en esos temas particulares. Por este motivo se ha incluido en el presente informe
un capitulo dedicado a la descripcién de los instrumentos (Capitulo 2) y un capitulo
dedicado a los eventos solares de interés para la tesis (Capitulo 3), acompanado de refe-
rencias bibliograficas para el lector que necesite profundizar en la tematica. Se anexan
ademds dos apéndices como referencia, uno contiene una descripcion general del Sol y
su atmosfera (Apéndice A) y el otro describe la aproximacién MHD aplicable el andli-
sis de plasmas astrofisicos (Apéndice B). A continuacién se mencionan los resultados

obtenidos.

7.2. Contribuciones de la tesis

7.2.1. Técnicas de identificacién y analisis de fenémenos osci-

latorios en imagenes Ha.

Las contribuciones en esta tematica se resumen en un conjunto de rutinas desarrolladas
para tratamiento de las imagenes, herramientas de andlisis de OM en particular y sus
fenémenos asociados, (Capitulo 4). Estas rutinas fueron aplicadas a los eventos de OM
del 6 de diciembre de 2006 y del 29 de marzo de 2014 detectados con HASTA, aunque son

técnicas generales y adaptables al estudio de otro tipo de eventos y otros instrumentos.

= Curvas de luz: fueron aplicadas al analisis temporal la fase impulsiva en fulgura-
ciones (seccion 4.2.2) y al andlisis temporal de activacién de filamentos en relacién
a las OM (seccién 4.2.10).

= Preprocesamiento de imégenes: se desarrollaron técnicas de centrado de imagenes
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basadas en morfologia (seccién 4.2.3, 4.4.1) y técnicas de realce de frentes de OM
aplicando técnicas combinadas de “running difference” (RD), “base difference”

(BD) y filtrados (seccién 4.2.4).

= Andlisis de frentes de OM por el método visual: se desarrollaron rutinas de deter-
minacién de posiciones de los frentes de onda aplicando el método visual mediante
trazado de puntos en forma interactiva (seccién 4.2.5) y su posterior interpolacién
mediante un spline. Se desarrollaron técnicas de reconstruccién 3D sobre la esfera
solar aplicando rotaciones con cuaterniones para el trazado de curvas geodési-
cas y determinaciones de distancias cromosféricas sobre las curvas interpoladas

representativas de los frentes.

» Técnicas de obtencién de “radiant point” (RP) para eventos de OM: se aplicaron
interpolaciones de circunferencias en 3D para la determinacién precisa de RP.
Con datos en alta resolucion temporal estas técnicas permitirian inferir ciertas

caracteristicas del origen y evolucion de las perturbaciones.

s Estudios cinematicos de OM detallados: se utilizaron técnicas de interpolacion
por partes sobre las curvas cinemaéticas(seccién 4.2.9), las que permitieron inferir
ciertas caracteristicas de las perturbaciones, sus probables sitios de origen y su
relacién con fulguraciones y CME. Estas se utilizaron también para investigar las

relaciones entre las OM y la activacion de filamentos (seccién 4.2.11).

= Aplicacién de estas técnicas a otro tipo de eventos: las técnicas mencionadas fueron
aplicadas a obtener datos cinematicos en una eyeccién de pequena escala observada
con TRACE (seccién 4.2.12). Su utilidad se evidencia con la aplicacién a otro tipo
de eventos, tal como el estudio de la evolucion temporal del plasma sobre arcos

magnéticos en 3D en un “surge” visible con HASTA, Luoni et al. [2012].

= Andlisis de perfiles de frentes de OM: Se desarrollaron rutinas para analizar la evo-
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lucién temporal de los perfiles de intensidad de los frentes Moreton sobre circulos
maximos, realizando ajustes gaussianos sobre los mismos a fin de cuantificar su
evolucion, las que posibilitarian la comparacion con modelos tedricos y simulacio-

nes numéricas (seccién 4.4.2).

» Estudios cinemdticos de OM aplicando mapas mapa distancia-tiempo (DT): se
desarrollaron rutinas para obtener mapas DT a partir de los perfiles de intensidad
(seccion 4.4.3). Estos mapas permiten estudiar la evolucién cineméatica direccional
de las OM. Fueron ademés aplicados a otro tipo de eventos, tal como la evolucion
cinematica de una protuberancia observada por el HASTA y su comparacion con

una CME, Luoni et al. [2013].

7.2.2. Técnicas de analisis mediante simulaciones numeéricas.

= Se realizaron simulaciones numéricas 1D1/2 en condiciones simplificadas para va-
lidar ciertas hipotesis sobre las OM. La realizacion de simulaciones en 2D y 3D
permitiria a futuro investigar distintos escenarios de generacién de ondas coronales

en general y su correspondencia con los datos observacionales.

7.2.3. Instalacion de un detector complementario en luz blanca

y en otras lineas cromosféricas diferentes de Ha.

Como parte de la tesis se incluye el montaje de un prototipo del telescopio C-HASTA,
el que permitié obtener iméagenes de prueba de las que se derivaron una serie de pautas

y caracteristicas necesarias para el diseno y construccion final del telescopio. Estas son:

= La eleccion de los filtros 6pticos adecuados para la observacion en luz blanca,

especificamente “white light flares” (WLF), y otras lineas cromosféricas tales como

237



Call.

= Las caracteristicas necesarias del detector CCD para cumplir con estos objetivos

observacionales.
= Tipo adecuado de montaje optico.

» Estimacién e influencia de las perturbaciones atmosféricas (“seeing”) del sitio de
observacion en las observaciones fotosféricas y cromosféricas, que es limitante de

la resolucién espacial y temporal obtenible con C-HASTA.

= Montaje mecanico.

7.2.4. Técnicas de remocion de ruidos con el telescopio MICA

= Se has descripto en la tesis las pruebas realizadas para mejorar el tratamiento de
imagenes de MICA y remover ruidos utilizando analisis multirresolucion. Estas

técnicas son generales y por lo tanto aplicables a los datos de HASTA.

7.2.5. Mejora de las técnicas de observacién

Como resultado de los trabajos realizados en el procesamiento y analisis de datos de
OM con el telescopio HASTA, surgen una serie de requerimientos para la observacion
mas adecuada de este tipo de eventos, las que son implementadas en las rutinas de

observacion del instrumento. Estas se pueden resumir en los siguientes puntos:

= Cadencia temporal: la observacion en modo alta velocidad del instrumento o “ful-
guracién” debe ser ajustada de manera de obtener la mayor cantidad posible de
imégenes en el periodo de visibilidad de las OM ondas tipicas. Esto es al menos

una cadencia temporal de 1 imagen cada segundo entre 1 y 10 min posteriores a
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la ocurrencia de la fulguracién. Esta cadencia debe ser continuada atn con pre-
sencia de nubes permitiendo asi contar con mas de 500 imagenes para su posterior

analisis.

» Tiempos de integraciéon: estos deberian ser mayores a los tipicamente utilizados en
el periodo de visibilidad de las OM para aumentar la relacién de la senal detectada
de la onda respecto de la cromosfera tranquila, saturando la region de fulguracion
y la “active region” (AR). Esto tiene como contrapartida el efecto del “seeing” que
hace las imagenes mas borrosas, lo que puede admitirse en el caso de los frentes

difusos Moreton. Se estima como adecuado un tiempo de integracién de 100 mseg.

= Secuencias de observacion de MICA: las técnicas de filtrado de ruido basadas
en descomposicién multirresolucion requieren de una considerable cantidad de
imagenes para conseguir una correcta remocion de ruido, lo que requiere modificar
las secuencias de observacion estandar de MICA, adquiriendo la mayor cantidad
posibles de imagenes en la linea coronal, tipicamente 100, con solo una secuencia de
imagenes de calibracién intercalada. Esto permitiria ademés contar con intervalos

continuos mas largos de visibilidad de eventos coronales.

7.3. Lineas de trabajo futuro

Las lineas de trabajo a futuro que se desprenden directamente de la tesis son las si-

guientes:

s La deteccién automatica de eventos de OM es factible mediante una deteccion
adecuada de los trazos visibles en los mapas D'T. El mapa DT en un arreglo bidi-
mensional que es la representacién espacio-temporal de todo el set de imagenes de

un evento. La identificacion de trazos con caracteristicas cinematicas particulares
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puede llevarse a cabo utilizando distintas técnicas de analisis de iméagenes. Esto
deberia complementarse con una deteccion de fulguraciones mas eficientes y del
sitio donde estas ocurren. Esto permitiria realizar busqueda de eventos de OM

cuasi simultaneamente con las observaciones y en bases de datos.

Construccion final del telescopio C-HASTA en base a las conclusiones obtenidas
del prototipo. Con la incorporacién de un interferémetro Fabry Perot basado en un
Etalon permitiria ademas utilizarse observando la linea de Ha en alas simultanea-
mente con el centro de la linea durante eventos de OM, permitiendo de esta manera

realizar un analisis més exhaustivo de las mismas.

Estimacion de la magnitud de las perturbaciones atmosféricas al momento de
la observacién “seeing”. Puede incluirse una rutina de estimaciéon del “seeing” a
partir de imagenes fotosféricas en luz blanca, permitiendo ajustar las observaciones

en linea y llevar un registro de condiciones atmosféricas.

Aplicacion de las técnicas desarrolladas al andlisis de otros eventos dinamicos, tales
como evolucién de prominencias, desapariciones bruscas de filamentos y eyecciones

de pequena escala.

Aplicacion de las técnicas de filtrado multirresolucion a las imagenes de HASTA

para un realce mas eficiente de eventos de OM.

Aplicacién de los datos de OM obtenidos con alta resolucién temporal a la com-
paracién con los resultados obtenidos a partir de simulaciones numéricas 2D y

3D.
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APENDICE A

El Sol

A.1. Caracteristicas principales de la estrella

El Sol en una estrella comtn, clasificada como clase espectral G2 y tipo de luminosidad
V, que se ubica en la secuencia principal del diagrama de Hertzprung-Russell (HR) y
puede considerarse enana. Sus principales caracteristicas se listan en la Tabla A.1. Su
edad es de alrededor de 4,6 x 10° afios y corresponde al tipo de estrellas de Poblacién I
en la Via Lactea, las cuales son mayormente jovenes, luminosas y calientes, situandose

en uno de sus brazos espirales.

Representa el 98,6 % de la masa de todo el sistema solar y su composicién aproximada es
92,1 % de H, 7,8 % de He y un 1 % restante de otros elementos pesados tales como O, C,
N, Ne, Fe, Si y Mg entre otros, en orden de importancia. Las principales caracteristicas

del Sol se listan en la Tabla A.1.

’ Parametro \ Unidades ‘
Masa Mg 1,9889 £ 0,0003 x 10% kg
Radio Rg 6,959 £ 0,0007 x 10® m
Temperatura superficial Tog 5776 £ 15 K
Luminosidad Mg 3,84 x 10%¢ W seg™?
Magnitud Absoluta 4.7
Magnitud Aparente —26,5
Distancia promedio Sol-Tierra AU 6,378160 x 10° m

Tabla A.1: Principales caracteristicas del Sol (de Foukal [2004]).
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A.1.1. El interior solar

El interior solar solo puede ser observado mediante la deteccién de neutrinos generados
en su nucleo y a través de la heliosismologia, técnica capaz de analizar su estructura en
base a las oscilaciones detectables en su superficie. Por lo tanto el interior solar se estudia
mediante modelos. Estos modelos se basan en considerar al Sol como una esfera gaseosa
en equilibrio térmico y dinamico, con un mecanismo de transporte de energia del interior
al exterior gobernado principalmente por la radiacion y la conveccién. El mecanismo
radiativo tiene efecto si el gradiente de temperatura producido por él es menor que el
gradiente adiabatico, caso contrario el gas se vuelve inestable y la conveccion domina el
transporte de energia hacia el exterior. El ajuste de los modelos se realiza validandolos
con las variables fisicas medibles de la estrella, esto es didmetro, masa y luminosidad.
Otros parametros, tales como la composicién quimica, se ajustan en base a modelos
evolucionistas de la estrella analizando su ubicacién en la secuencia principal. En estos
modelos denominados estandar, la temperatura en el centro solar alcanza los 1,5 x 107
K, por lo que equiparandolo a la radiaciéon de un cuerpo negro, las longitudes de onda

presentes en el nicleo corresponden a rayos X, entre 0,1 y 1 nm, Foukal [2004].

El tnico mecanismo posible para sustentar la potencia radiada por el Sol a lo largo
de su vida es la fusién nuclear, por lo que el mecanismo principal de generacion de
energia interna es la cadena protén-proton, en la cual dos nicleos de H se fusionan para
formar nicleos de He. La proporcion de estos elementos presentes en el Sol se modifica

continuamente.

El nicleo del Sol es donde se producen las reacciones nucleares y se extiende hasta
aproximadamente 0,25 Ry, ver Fig. A.1. La densidad decrece paulatinamente desde
p ~ 1,5 x 10° kg m™3 en el centro hasta menos del 0,1% de este valor a 0,75 Ry,

donde comienza la denominada zona de conveccion. La energia del ntcleo es evacuada
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por radiacion hacia el exterior hasta este limite, con una tasa de difusién dependiente
tanto del gradiente de temperatura como de la opacidad (resistencia de la materia al
flujo radiativo de energia). En este camino los fotones sufren innumerables emisiones
y reabsorciones en un proceso conocido como difusién radiativa, donde se degradan
paulatinamente a longitudes de onda mas largas. Los fotones producidos en el nicleo
tardan aproximadamente 10 x 10° afios en viajar a través del interior solar hasta emerger

en la fotosfera debido a este proceso.

La masa solar se concentra mayormente en su ntcleo, solo &~ 10 % de la masa solar se

encuentra por fuera de 0,5 Ry, Stix [2004].

A partir de 0,75 R, el marcado gradiente radial de temperatura hace que la conveccién
sea el mecanismo de transporte de energia dominante hasta llegar a la superficie solar.
En la zona de conveccién el calor es transportado en celdas de flujo de plasma hacia
el exterior, donde las celdas mas calientes ascienden frente a las de sus entornos mas
frias que descienden. Se presume que el campo magnético solar se genera justo debajo
de la zona de conveccién como resultado del cizallamiento del fluido entre la zona de
conveccion y la zona radiativa. En la zona de conveccion, el movimiento de las celdas
en ascenso concentra las linea magnéticas en cuerdas de flujo, las que al emerger en la
superficie solar son responsables de la actividad solar. La masa en esta regién es solo

el 1,5% del total de la masa solar y la densidad disminuye en un factor de 10°, Foukal

2004].

A.1.2. La fotosfera

La fotosfera constituye la superficie visible del Sol desde donde la luz es radiada. Es una
capa de transicion definida por la opacidad del medio gaseoso, entre el interior solar que

es opaco u Opticamente grueso y la atmésfera que es transparente u 6pticamente fina.
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Zona de radiacion
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Figura A.1: Esquema del interior solar (de Koskinen and Vainio [2011]).

Este limite no puede definirse en forma precisa y es dependiente de la longitud de onda

considerada.

Sea un haz de radiacién de una cierta longitud de onda X y de intensidad (0, z) que
atraviesa un elemento de atmosfera de espesor dz y se encuentra formando un angulo
0 respecto de la normal al elemento de atmédsfera. El cambio en la intensidad que sufre
el haz dependera de la radiacion que se absorbe y de la que se emite en el elemento
de atmésfera, las que pueden cuantificarse mediante un coeficiente de absorcién k) y
un coeficiente de emision €,. Este cambio de intensidad tendrd la siguiente expresion,

Foukal [2004]:

L0,z + dz) — 1)(0, 2) = [ex(2) — ka(2)11(0, 2)]sec(0)dz (A1)

En ausencia de emisién la Eq. A.1 se transforma en:

d[)\/[,\ = —/ﬂ),\dZ (AQ)
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Si se define la “profundidad optica” 7, para una longitud de onda dada como dry =
—rKydz, la relacién de las intensidades de entrada y salida al elemento de atmosfera

puede expresarse en funcién de este parametro de la siguiente manera:

I)\/]A =e ™ (A3)

Entonces una profundidad éptica 7, = 1 reduce la intensidad de salida a un 36,8 % de
la de entrada al elemento de atmésfera. Este se considera el limite que define el paso de

un medio transparente a uno opaco.

En el caso que exista emision en el elemento de atmédsfera considerado, se debe utilizar
la denominada funcién fuente, que se define como la relacién Sy = €,/k,. En este caso

para obtener la profundidad éptica habra que resolver la ecuacion mas general:

—=0L-5 A4
Mdﬁ A A ( )

cuya solucién depende del comportamiento del elemento de atmosfera en emision.

Suele definirse como base de la fotosfera, un nivel situado 100 km por debajo del nivel
de opacidad unitaria calculado para una longitud de onda A = 500 nm. Esta region tiene
una temperatura efectiva T' ~ 9.400 K. En su base se encuentran las celdas convectivas
y hacia el exterior existe equilibrio radiativo, con la temperatura disminuyendo paulati-
namente hasta unos 4.400 K en un nivel que se considera el comienzo de la cromosfera.

Superado este nivel la temperatura comienza a crecer nuevamente, Carroll and Ostlie

2007].

La fotosfera exhibe gradientes de temperatura y densidad muy marcados debido al

enfriamiento radiativo que se produce a partir de ella.
La emisién fotosférica se compone de un fondo que puede asimilarse a la emisiéon de
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continuo a 7' = 5.760 K segun la ley de Stefan-Boltzmann, Foukal [2004], més una serie
de miles de lineas oscuras visibles en el espectro de la luz solar, las que se denominan
lineas de Fraunhofer. Las lineas oscuras se deben a que la opacidad en determinadas lon-
gitudes de onda es mayor que el fondo del continuo por la presencia de ciertos elementos
quimicos. La emisiéon de estos elementos corresponde entonces a niveles fotosféricos mas
elevados y por consiguiente mas frios. El hecho que la opacidad fotosférica sea continua
para diferentes longitudes de onda en ese fondo, se debe en parte a la presencia de iones
H~. Un fondo de caracteristica continua no podria ser generado solamente por atomos

de H neutro, Carroll and Ostlie [2007].

Por debajo de una longitud de onda de 0,4 um la emisiéon del fondo de continuo es
bastante inferior a la emision correspondiente a un cuerpo negro ya que en esa region

del espectro existe una mayor densidad de lineas de absorcion.

Aproximadamente un 40 % de la radiacion solar corresponde al rango de luz visible, un
7 % al ultravioleta y mas del 50 % al infrarrojo. El comportamiento del fondo de continuo
se puede explicar aplicando conceptos de la termodinamica, pero la presencia y la forma
particular de cada una de las lineas de Fraunhofer requiere de un anélisis particular de
los d&tomos y moléculas presentes en la fotosfera y en las capas atmosféricas superiores,
ademas de las condiciones del medio imperantes, es decir temperatura, presion, densidad,
campo de velocidades y presencia de campos eléctricos y magnéticos. El anélisis de cada
linea de Fraunhofer requiere considerar los efectos Zeeman, Stark y Doppler, en plasmas

calientes, turbulentos y sometidos a elevadas presiones.

Las imagenes del disco solar en luz blanca presentan las tipicas manchas solares, regiones
con una emisiéon del continuo inferior a la de las regiones tranquilas, efecto que es
atribuible a los intensos campos magnéticos presentes en ellas, de direccion radial y que
inhiben la conveccién subyacente. Sus tamanos pueden exceder los 20.000 km y estan

rodeadas de una zona de penumbra, la cual puede extenderse hasta los 50.000 km. Las
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mas pequenas, de unos 2.500 km de didametro, se llaman poros y no tienen penumbra.
La temperatura en una mancha solar puede descender 1.000 K respecto de las regiones
fotosféricas de sus alrededores. Los grupos de manchas solares localizan las denominadas
regiones activas, “active region” (AR), zonas que por su configuracién magnética y
variabilidad, definen las estructuras y actividad en la atmésfera solar ubicada sobre

ellas.

El Sol no rota como un cuerpo rigido y presenta una rotacion diferencial. En el ecuador
el periodo de rotacion sinddico es de ~ 27,2 dias, aumentando hacia los polos, donde

llega a ~ 38 dias.

Se utilizan diferentes métodos para medir la rotacién solar a nivel fotosférico, algunos de
los cuales utilizan observaciones espectroscopicas de desplazamientos Doppler en regio-
nes del limbo solar. Otros métodos determinan los movimientos propios de trazadores

superficiales tales como las manchas solares, las faculas y la red cromosférica.

Las faculas (“faculae”) son regiones mas brillantes en los alrededores de las manchas
solares y son mas faciles de observar en las cercanias del limbo solar. Son la contraparte
de las playas (“plages”) visibles en observaciones de banda angosta en determinadas

lineas de absorcion cromosféricas.

Un efecto visible en la observacion fotosférica es el fenémeno de oscurecimiento al limbo
(“limb darkening”). Consiste en una apreciable disminucién de la intensidad luminosa
en las cercanias del limbo solar respecto del centro del disco solar. Se origina en que
la direccién de vision del observador no es perpendicular a la superficie solar. Para di-
recciones de observacion no radiales, el medio gaseoso se torna épticamente grueso a
alturas fotosféricas superiores, capas en las cuales la temperatura es bastante inferior a
las capas subyacentes debido al gradiente térmico fotosférico. El fenomeno de oscureci-

miento al limbo disminuye a medida que aumenta la longitud de onda de observacion.
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Este efecto también se produce en la observacién de lineas cromosféricas.

En observaciones solares telescopicas con alta resolucion angular y buenas condiciones
de la atmosfera terrestre, aparece a la vista la granulacion, un red de celdas o granulos
de forma poligonal separados por delgadas lineas oscuras, cuyos didmetros se encuentran
entre 300 km y 2.000 km. Estos granulos son la manifestacion de las celdas de conveccién
subyacentes a la fotosfera, en las cuales el plasma méds caliente asciende por el centro
de las celdas y desciende frio por sus bordes, con velocidades de circulacién vertical de
unos 2 km seg~!. El tiempo de vida medio de estas celdas es de 10 a 20 min. Esta red de
granulos conforma una red mas extensa de supergranulos, con tamanos aproximados de
30.000 km en promedio y que presentan velocidades horizontales de unos 0,5 km seg™*

con tiempos de vida de 1 dia, Foukal [2004], Zirin [1988].

Las observaciones fotosféricas que utilizan efecto Doppler, revelan oscilaciones cuasi si-
nusoidales con velocidades tipicas de cientos de metros por segundo y periodos tipicos
de aproximadamente 5 min. Estas oscilaciones permite estudiar ciertas caracteristicas
del interior solar, técnica que se ha dado en llamar Heliosismologia. Ademas, las obser-
vaciones Doppler de las lineas del espectro de Fraunhofer en la cercanias del limbo solar
permiten medir con relativa precision la velocidad de rotacion solar como funcién de la
latitud. La Heliosismologia ha revelado que la rotacion solar también es funcion de la
coordenada radial y las velocidades diferenciales de rotacién convergen en la base de la

regién de conveccion, zona que se denomina Tacoclina, Carroll and Ostlie [2007].

A.2. La cromosfera

Directamente sobre la fotosfera se encuentra la cromosfera. Esta es la primera capa de
la atmosfera solar donde la temperatura inicialmente decae en direccion radial hasta

unos 4.000 K para luego volver a aumentar hasta unos 25.000 K, Stix [2004]. A partir
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de la temperatura de su limite superior se estima que la cromosfera tiene un espesor de
unos 2.000 km. Debido a que es 6pticamente transparente, solo es visible a simple vista
al comienzo y final de un eclipse total de Sol, cuando por unos instantes aparece con
tonalidades rojizas sobre el limbo solar. Sobre el disco solar solo puede ser observada
mediante instrumentos monocromadores, en el centro de algunas lineas de emision cro-
mosféricas muy intensas en el rango visible y UV cercano. Las lineas cromosféricas mas
intensas son la linea ionizada del Call, H y K, ubicada alrededor de A = 390 nm y la del
Mgll, H y K, en A = 280 nm. Estas lineas muestran un pico de emisién en su centro,
que se supone originado en una inversion del gradiente de temperatura con la altura.
Ha en la serie de Balmer, A = 656,3 nm, conjuntamente con Call K han sido tradicio-
nalmente utilizadas para observar la cromosfera desde observatorios en tierra. En estas
lineas la cromosfera aparece altamente estructurada, mostrando formaciones que tienen
rasgos caracteristicos tales como las espiculas, las prominencias, los filamentos, la red

cromosférica y las playas, entre otras.

Las espiculas (“spicules”) son estructuras pequenas y transitorias de forma tubular que
se extienden hasta considerable altura en forma de chorros. Sus tamanos tipicos son de

unos 2.000 km de didmetro y alturas que pueden alcanzar los 15.000 km.

La red cromosférica (“chromospheric network”) es un patrén cuasi regular de zonas més
brillantes a modo de red que esta asociada a los limites de los supergranulos fotosféricos.
Se supone originada en la concentracion de campo magnético en los bordes de las celdas

de conveccién subfotosféricas.

Los filamentos (“filaments”) y las prominencias ( “prominences”), también llamadas pro-
tuberancias, responden al mismo tipo de estructura. Se refieren como filamentos cuando
son observadas sobre el disco solar en Ha, con apariencia més oscura que sus alrede-
dores, y como prominencias o protuberancias cuando se ven mas alla del limbo solar,

de apariencia brillante sobre el fondo del cielo oscuro. Son formaciones alargadas y ex-
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tensas que pueden llegar a tener hasta 50.000 km de longitud y son atribuibles a nubes
densas de plasma cromosférico frio que estan suspendidas a niveles de la corona solar,

sostenidas por tubos de flujo magnético.

Las fibrillas (“fibrils”) son formaciones filamentosas oscuras que tiende a alinearse con
lineas de campo magnéticos y que estan conectadas o forman parte de filamentos,
curvandose hacia ellos o alineandose con su eje. Se trataria de estructuras asociadas

a las de los campos magnéticos y serian similares a las motas oscuras (“dark mottles”).

Las playas (“plages”) son formaciones brillantes que rodean las manchas solares, estan

asociadas con concentraciones del campo magnético.

Los “spray” son prominencias transitorias formadas por la explosién de material cro-
mosférico elevado y que deviene en fragmentos que vuelan en distintas direcciones. Solo

se producen en fulguraciones muy intensas.

Las “surge” son prominencias transitorias producidas por fulguraciones o AR muy ac-
tivas. Tienen el aspecto de chorros de plasma colimados elevandose de la superficie y

que tienden a caer siguiendo lineas de campo magnético, o a desaparecer.

Desde el espacio es posible observar la cromosfera fuera del espectro de luz visible, parti-
cularmente en longitudes de onda mas cortas, donde emiten muchas especies ionizadas.
Por debajo de A = 160 nm el continuo se forma a alturas por encima de la fotosfera.
En esta region del espectro muchas lineas son opticamente finas en su centro y por

consiguiente més féciles de analizar, Solanki and Hammer [2001].

A.3. La region de transicion

La regién de transicion separa dos regiones de la atmosfera solar con regimenes de tem-

peratura muy diferentes, la cromosfera y la corona. En ella la temperatura crece de 10%
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K (cromosfera), hasta unos 10¢ K (baja corona). Esta interfaz térmica es delgada, pero
muy estructurada y muy dindmica, Solanki and Hammer [2001]. La regién de transicién
es tan delgada que puede representarse como un discontinuidad en la temperatura y por
consiguiente en la densidad local del medio, Stix [2004], ver Fig. A.2. Es observable en
la zona del espectro correspondiente al ultravioleta (UV), entre 50 y 160 nm, donde son
visibles numerosas lineas de absorcion y emision originadas en especies ionizadas tales
como CIV, OIV y SilV, que se encuentran en varios regimenes de temperatura. La tem-
peratura en esta regién se determina fundamentalmente considerando la temperatura

de ionizacion de estas especies.

El incremento de la temperatura en la regién va acompanado de un decremento en la
densidad para mantener un balance de presiones, incluida la presiéon magnética local.
La temperatura, la densidad y la presién dependen principalmente de los estados de
ionizacion del H. A las temperaturas de la region de transicion el H se encuentra io-
nizado y es dificil de observar. Al igual que en la cromosfera no existe “local thermal
equilibrium” (LTE) ya que los tiempos involucrados en alcanzar el equilibrio estadistico
son largos comparados con los tiempos hidrodinamicos debido a la presencia de ondas

y onda de choque.

No se puede precisar estrictamente la altura en la que comienza y termina la region
de transicién ya que solo puede definirse en términos de la temperatura. La region
no es homogénea y esta estructurada por los campos magnéticos. Ademas su estructura
acompana y se mueve de acuerdo a las diferentes formaciones provenientes de la cromos-
fera, tales como las espiculas y los filamentos. Observaciones en el “Extreme ultraviolet
radiation” (EUV), muestran que existen zonas localizadas sobre las lineas de la red cro-
mosférica, donde existen chorros ascendentes de plasma a velocidades de cientos de km

seg !, los cuales pueden atribuirse a ondas MHD desplazédndose hacia la corona.

La regiéon de transicion tiene la capacidad de irradiar energia més eficientemente que la
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corona y en ella la energia se transmite principalmente por conducciéon. Por esta razon

el flujo de calor va desde la corona hacia la cromosfera.
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Figura A.2: Temperatura y densidad en la regién de transicién (de Foukal [2004]).

A.4. La corona solar

La corona solar se extiende sobre la region de transicion hasta el espacio interplanetario.
Es de muy baja densidad, desde n = 1x10® m~ en la baja corona en regiones tranquilas,
decayendo an =1 m™2 a 1 Ry. Su temperatura alcanza 3 x 10° K por lo que el plasma
que la conforma estd completamente ionizado, Aschwanden [2005]. Los mecanismos de
calentamiento que expliquen las altas temperaturas presentes en la corona todavia no

se conocen en profundidad.

Las emisiones coronales son débiles, con intensidades menores de las fotosféricas en un

factor de 107%. Esto hace que la corona solo sea visible durante los eclipses totales de

Sol.

La corona es visible en luz blanca, debido a la dispersion de Thomson de la radiacion

fotosférica en los electrones coronales libres, y en longitudes de onda EUV y rayos X.
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Muchas de las formaciones presentes en la corona solo son visibles desde instrumentos

situados en el espacio.

La apariencia de la corona varia con el ciclo solar y es, en general, no homogénea y
asimétrica. En épocas de minimo de actividad solar la corona se encuentra mayormente
acotada a las regiones ecuatoriales y en épocas de maximo abarca todas las latitudes so-
lares. Esta altamente estructurada en su region inferior debido a la presencia de campos

magnéticos.

La emision coronal exhibe varias componentes, a saber, Foukal [2004]:

= Emision coronal K, o de continuo: Se origina en la dispersion de luz fotosférica por
los electrones libres presentes en la corona. Es dominante desde el limbo solar hasta
~ 2 Rg. Las altas velocidades de los electrones coronales hace que las lineas de
absorcién del espectro de Fraunhofer se diluyan en el continuo siendo indetectables,
salvo en las lineas mas intensas del Ca H y K. Su intensidad decae dos 6rdenes
de magnitud desde las cercanias de la cromosfera hasta 1 6 2 Ry . Las emisiones

estan polarizadas en direccién paralela al limbo solar.

= Emisién coronal £, o de emision: Se origina en la emision espectral generada por
transiciones prohibidas de elementos pesados como C, N, Ca, Fe y O, los cuales
se encentran altamente ionizados debido a las altas temperaturas coronales. Sélo
se observa en las regiones de baja corona ya que su intensidad es proporcional
a n?. Las lineas de emisién mds conocidas en el rango visible son la linea verde
del FeXIV, A = 530,3 nm, la linea roja del FeX, A = 637,4nm y la linea amarilla
del CaXV, A = 569,4 nm. Sin embargo, las lineas de emisién de los iones méds

abundantes se encuentran en las regiones UV y de rayos X del espectro.

= Emisién coronal F, o de Fraunhofer: Se origina en luz fotosférica difractada por

las particulas de polvo presentes en el medio coronal, las que en general no tienen
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altas velocidades. Domina a partir de 2,5 R y su emisién conserva las lineas de

Fraunhofer del espectro fotosférico. No se encuentra polarizada.

s Emision coronal 7, o térmica: Se debe a la radiacién térmica que emiten las
particulas de polvo presentes en el medio coronal y presenta un espectro continuo

en el infrarrojo.

Las componentes F'y K de la emisién coronal muestran un espectro continuo y confor-
man lo que se denomina la corona en luz blanca. Se distinguen entre si por la presencia
o ausencia de las lineas del espectro de Fraunhofer. La corona K es visible desde Tierra
s6lo durante eclipses o mediante el uso de corondgrafos situados en la montana a grandes
alturas y con cielos extremadamente limpios. La corona F' es visible al ojo humano al
amanecer o atardecer en condiciones favorables, lo que habitualmente se conoce como
luz zodiacal. La componente E es solo detectable mediante técnicas de espectroscopia

de banda angosta.

Las estructuras coronales mds visibles son las siguientes, Aschwanden [2005]:

» Flujos coronales (“coronal streamers”): son estructuras que se extienden desde
la baja corona hasta alturas de 1 a 2 Rs. Son enormes formaciones alargadas
que persisten durante tiempos prolongados. Su presencia varia a lo largo del ciclo
solar, estando confinados a regiones cercanas al ecuador solar en periodos de mini-
ma actividad y siendo visibles en cualquier latitud, incluso las regiones polares,
en épocas de maximo. Una subclase de estos flujos son los denominados “Helmet
streamers”, los cuales estan conectados a regiones activas y centrados sobre pro-
minencias o filamentos. En su parte inferior contienen lineas de campo magnético
cerradas cruzando lineas neutras. Luego se expanden en forma radial tomando una

apariencia alargada y terminando en un flujo de plasma casi rectilineo.
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» Galerfas de bucles magnéticos (“loop arcades”): son estructuras conformadas por
varios arcos magnéticos y que suelen tener poca amplitud lateral. Estan gene-
ralmente alineados perpendicularmente a lineas neutras de campo fotosférico y
anclados a dos regiones de polaridades magnéticas opuestas. Constituyen areas de
lineas de campo cerradas, donde el plasma coronal esta limitado a fluir a lo largo
de estos bucles magnéticos. Persisten horas o dias aunque pueden llegar a durar

semarnas.

» Bucles posfulguracién (“postflare loops”): son visibles en rayos X luego de los
procesos de evaporacion cromosférica que suceden a una fulguracién. Estos bucles
siguen la forma de los dipolos magnéticos formados en los procesos de reconexién
magnética de las fulguraciones. Tienen tamanos de decenas de Mm, con duraciones

desde minutos hasta horas.

» Galerfas de bucles multiples (“multiple arcades”): se originan cuando existen
miultiples lineas neutras fotosféricas que conforman estructuras magnéticas de tipo

cuadrupolar.

= Bucles tipo cispide (“cusp-shaped loops”): son bucles con un forma tipo cresta
o cuspide. Indican la presencia de algiin proceso dindmico que modifica la forma

tipica dipolar de los bucles coronales.

» Chorros de rayos X blandos (“soft X-ray jets”): tienen forma de estructuras alar-
gadas que crecen en forma radial a velocidades de ~ 30 km seg™!, hasta alturas de

200 Mm. Son visibles hasta que decaen o se eyecta la estructura que les da origen.

» Agujeros coronales (“coronal holes”): son regiones que aparecen mas oscuras en
EUV y rayos X. Estan dominados por lineas abiertas de campo magnético, con
un extremo anclado a la superficie solar y el otro extendiéndose en el espacio in-

terplanetario, por lo que permiten al plasma fluir en forma radial y conformar
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el denominado viento solar rapido. Habitualmente aparecen en las regiones pola-
res, extendiéndose a otras latitudes en el periodo de minimo de actividad solar,

pudiendo llegar a cubrir un 15 % de la superficie solar.

Plumas polares (“polar plumes”): Son estructuras finas y de emisiéon débil. Se
asocian a lineas de campo magnético abiertas originadas en las regiones polares.
Aparecen durante épocas de minimo solar y en general se desvian notablemente

de la direccion radial, inclinandose hacia latitudes mas bajas.

Eyecciones coronales de masa, CME (“coronal mass ejections”): son erupciones
de masa hacia el espacio interplanetario que transcurren en periodos de tiempo
de minutos a horas y que se originan en liberaciones de energia magnética de
gran escala. El material eyectado es el plasma inicialmente contenido en las lineas
cerradas de campo magnético coronal. Este plasma en general es caliente y esté casi
totalmente ionizado, aunque ocasionalmente las CME contienen material frio, en
bajos estados de ionizacion, proveniente de filamentos o protuberancias. La mayor
parte de este material abandona el Sol y se propaga a través de la heliosfera como
nubes interplanetarias de plasma. Las CME tienen formas variadas y contribuyen
con un = 10 % del flujo de masa total del viento solar medido cerca del plano de

la ecliptica.

A.4.1. El viento solar

El campo magnético solar domina la topologia y la dinamica de la corona solar. El

plasma coronal puede fluir libremente a lo largo de lineas de campo y esta inhibido de

hacerlo transversalmente a estas lineas. En la corona solar pueden encontrarse dos tipos

de topologias de campo magnético: abiertas o cerradas.

= Regiones abiertas: Siempre existen en las cercanias de los polos y en ocasiones
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pueden extenderse hacia el ecuador. Conectan el campo magnético de la superficie
solar con el campo interplanetario. Son la fuente del denominado “viento solar
rapido”, con velocidades v ~ 800 km seg™!, que es un flujo de plasma conformado

principalmente por electrones, protones, iones pesados y particulas a.

= Regiones cerradas: Exhiben mayormente lineas de campo cerradas en la baja co-
rona hasta ~ 1 Rg, las cuales se abren a alturas mayores y eventualmente se
conectan con la heliosfera. Estas regiones son la fuente del “viento solar lento”,
con velocidades v ~ 400 km seg™!, Aschwanden [2005]. El confinamiento del plas-
ma a los arcos magnéticos comienza a ser débil por encima de 1 Ry ya que la

presion magnética decrece con la altura, no asi la presion térmica del plasma.

Dos tipos adicionales de viento solar aparecen en épocas de gran actividad solar:

= Viento solar lento de tipo méximo: emerge de grandes areas distribuidas sobre el
Sol. Contiene el doble del contenido de He que el viento lento que ocurre durante

las épocas de minima actividad solar.

= Nubes de plasma: son liberadas en grandes erupciones y se distinguen por su alto
contenido de He, hasta del 30 % del total. Estas nubes contribuyen en un 10 % en

promedio del flujo total del viento solar durante las épocas de maximo solar.

A.5. Magnetismo solar

El campo magnético solar es complejo y altamente variable. Las manchas solares son la
evidencia de la variabilidad del magnetismo solar, las cuales tienen duraciones de dias

O semmanas.
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Las manchas solares usualmente aparecen de a pares o en grupos. El campo magnético
subfotosférico que emerge en una mancha debe retornar por otra, por lo que siempre

presentan polaridades de campo opuestas.

La presencia de manchas solares esté relacionada con los movimientos convectivos debajo
de la superficie solar. Un grupo de manchas se encuentra rodeado por una regién de
campo magnético moderado (=~ 100 Gauss), que es més brillante y caliente que sus

alrededores.

En largos periodos de tiempo, la cantidad de manchas solares muestra un patrén cuasi
periodico de alrededor de 11 anos denominado “ciclo solar”, el que fue descubierto por
Schwabe en 1844. Este ciclo comienza con la aparicién de manchas a latitudes medias
(30° a 40°), en ambos hemisferios solares y con polaridades invertidas. Estas manchas
tienen duraciones limitadas, pero nuevas manchas y grupos de manchas aparecen en
forma creciente cada vez mas cerca del ecuador solar. La tasa de apariciéon de nuevas
manchas llega a un maximo, a partir del cual comienza a decrecer, llegando a un minimo

de actividad en el cual practicamente no son visibles.

Hale infirié en 1919 el “ciclo magnético solar” de 22 anos y la “ley de polaridad” de las

manchas que se resume en las siguientes reglas:

= La orientaciéon magnética de los pares de manchas en grupos bipolares se mantie-

nen en cada hemisferio durante cada ciclo de 11 anos.

= Los grupos de manchas bipolares tienen orientaciones magnéticas invertidas en

cada hemisferio.

= La orientacién de los grupos de manchas bipolares se invierte entre un ciclo solar

y el siguiente.

Si bien este comportamiento de la actividad solar es repetitivo, muestra gran variabilidad
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y es dificil de predecir, Francile and Luoni [2010]. Mediciones sistematicas del ciclo solar
fueron introducidas por Wolf en 1848 mediante un indice R que indica el niimero relativo

de manchas solares y que se determina como:

R = k(10g + f) (A.5)

donde g es el nimero de grupos de manchas y f es el nimero total de manchas. En
esta expresion una mancha aislada se cuenta como un grupo y k es una constante
de calibracién que da cuenta de las particulares condiciones de observacion de cada

observatorio.

Dado que R es proporcional al area solar cubierta por manchas, es una indicacion indi-
recta del flujo magnético presente en el hemisferio solar visible. Si bien este parametro
ha sido determinado sistematicamente desde 1848, se han podido reconstruir datos a
partir de 1610. La evolucién del ciclo de manchas muestra ciertos periodos de varios
anos con una actividad menor, los que se han dado en denominar minimos de Spoorer,
Maunder y Dalton. La presencia de estos minimos sugiere la existencia de un ciclo mas

largo, de 80 anos, superpuesto al de 11 anos y que se denomina ciclo de Gleissberg.

La evolucion de las manchas solares indica la presencia de un campo magnético tipo
toroidal debajo de la superficie solar. También existe un campo de tipo poloidal, por lo

que el campo magnético solar es la suma de estas dos componentes.

El comportamiento oscilatorio del campo magnético solar que se invierte o alterna sus
componentes toroidal y poloidal cada 22 anos sugiere la presencia de un mecanismo de
tipo dinamo, capaz de generar este campo oscilatorio auto excitado a partir de un campo
magnético fosil remanente del existente en los origenes de la estrella. La explicacion
teodrica de este mecanismo es compleja y ha dado lugar a varias teorias sobre el “dinamo

solar”.
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APENDICE B

Fundamentos de
Magnetohidrodinamica, MHD

La atmosfera solar esta constituida de gas en estado de plasma debido a su alta tempe-
ratura, donde este gas esta parcial o totalmente ionizado con un gran nimero de cargas
libres. Los electrones y los ntucleos atémicos no estan atados y se mueven libremente
como un fluido, con alta conductividad eléctrica y en estado de cuasi neutralidad. Este
fluido exhibe un comportamiento colectivo debido a que, ademéds de las interacciones
entre particulas de corto alcance por colisiones, las interacciones electromagnéticas entre
particulas actiian a grandes distancias ya que las cargas no ligadas son afectadas por

los campos generados por las demds, Goedbloed and Poedts [2004].

El estudio del plasma se aborda a partir de tres modelos teodricos:

» El movimiento de particulas individuales cargadas en ambientes con campos eléctri-

cos y magnéticos.

= La teoria cinética aplicada a un conjunto de particulas, la cual describe los plasmas

de manera microscopica mediante funciones de distribucién.

= La teoria de aproximaciéon de fluidos aplicada a particulas cargadas en ambientes
con campos electromagnéticos, la cual describe los plasmas en término de canti-
dades macroscopicas promedio, tales como la densidad, la temperatura, la presion

y la velocidad de transporte de masa.
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Este tltimo modelo es el que aqui se describe y es aplicable bajo la condicién de que
el camino libre medio de las interacciones entre particulas sea despreciable frente a las

longitudes caracteristicas de los fenémenos bajo estudio.

El parametro que permite distinguir entre comportamiento colectivo o individual del

fluido para cada caso particular es la longitud de Debye Ap que se expresa como:

EokiBT
Ap = B.1
b V' e2n, (B-1)

donde ¢, es la permitividad del vacio, kp es la constante de Boltzmann, T es la tempe-

ratura, n. es la densidad de electrones y e es la carga del electron.

Este parametro indica la propiedad del plasma de apantallar los potenciales eléctricos ya
que a una distancia mayor que la longitud de Debye no puede identificarse el potencial

generado por una carga eléctrica particular.

Para un gas ionizado en el cual [ representa la dimension caracteristica del sistema bajo
estudio, se debe asegurar que [ > Ap y que el nimero de particulas dentro de una
esfera de radio A\p sea grande para que el gas exhiba caracteristicas de plasma, con un

comportamiento colectivo.

En el caso de un plasma en equilibrio termodinamico podemos suponer que su densidad
es homogénea, la distribucion de velocidades de sus particulas es isotropica y hay equi-
particién de la energia. Si el gas es una mezcla de dos especies habra una equiparticién
de la energia promedio por grado de libertad. Se puede atribuir al gas una temperatura
que es proporcional a la energia cinética media de las particulas por unidad de volumen,

la cual se puede derivar de la distribucion de velocidades.

Una caracteristica de la atmosfera solar es la presencia de campos magnéticos gene-

rados por los movimientos del plasma que constituye toda la estrella. Por lo tanto su
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tratamiento correspondera al de un plasma magnetizado. El andlisis de un plasma de
estas caracteristicas es complejo pues deben acoplarse las ecuaciones de la mecanica de

fluidos con las del electromagnetismo.

La herramienta utilizada para describir en forma aproximada la mayoria de los fenéme-
nos en un plasma magnetizado es la Magnetohidrodinamica (MHD), la cual es un con-
junto de ecuaciones derivadas de las formulas de aproximacion de fluidos bajo ciertas

simplificaciones.

B.1. Ecuaciones de la MHD

Las ecuaciones de la MHD se obtienen a partir de acoplar las ecuaciones del electro-
magnetismo con las de la dindmica de fluidos. Las ecuaciones del electromagnetismo

que describen los campos en relacion a sus fuentes son las siguientes:

Ley de induccion de Faraday

0B
VXE+—=0 B.2
x E+ Y (B.2)
Ley de Ampere-Maxwell
OE )
VxB-— Eouoa— = o) (Bg)
t
Ley de Gauss
V-E=" (B.4)
€o
Ausencia de Monopolos Magnéticos
V-B=0 (B.5)

donde E y B son los campos eléctrico y de induccién magnética, tg y €y son las constantes
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de permeabilidad magnética y permitividad del vacio, y p, y j son las densidades de

carga y corriente eléctrica respectivamente. La velocidad de la luz en el vacio surge de

las constantes jg y € como ¢ = 1/, /€qfio-

Las ecuaciones que describen la evolucién de la densidad p(r,t) y presién p(r,t) en un

fluido son las siguientes:

Continuidad (conservacién de masa)

D 0

Dt =5 T V- (pu) =0 (B.6)

Evolucién de la presién (o balance, conservacién energia)

Dp _Op _
Ft+vpv.u_a+u-Vp+7pV-U—0 (B.7)

Donde u es la velocidad del fluido y v es el coeficiente de dilatacién adiabatica o factor
de expansién isentrépica, obtenido del cociente entre los calores especificos a presion

constante y volumen constante.

% es la derivada material en movimiento con el fluido, que tiene la expresion general:

Dx 0%
E—a—FV'V* (B.8)

donde * es alguna propiedad del fluido.

El acoplamiento entre la descripcion del sistema mediante los campos electromagnéticos
E, B y la descripcién mediante p, p se realiza con la ecuacion de “Newton” que describe
la fuerza aplicada sobre un elemento del fluido debida a gradientes de presién, gravedad

y campos electromagnéticos:
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Newton (conservacién de momento)

D
pFZ:F:—VerijerCEerg (B.9)

A estas ecuaciones se agrega la ley de Ohm, que para un fluido perfectamente conductor

se expresa COmo:
E=E+uxB=0 (B.10)
indicando que E’ se anula en un marco de referencia en movimiento con el fluido.

Para un fluido de conductividad o:

1
E=EtuxB=_] (B.11)

Para el estudio de plasmas es conveniente simplificar el andlisis considerando que todas
las posibles especies de iones con distintos grados de ionizacion pertenecen a una tnica
clase, con carga promedio Ze y masa m;, despreciandose la presencia de iones neutros

en el caso de altas temperaturas. Esto se denomina “aproximacién de dos fluidos”.

Las variables del plasma para un “fluido simple” se pueden definir mediante una com-

binacién lineal de las de dos fluidos de la siguiente manera:

p = NeMme +nym; (densidad de masa) (B.12)
pe = —e(ne— Zn;) (densidad de carga) (B.13)
v = (nemeue + nymiw;)/p (velocidad del centro de masa) (B.14)
j = —e(nou. — Zniuy) (densidad de corriente) (B.15)
P = Detpi (presién) (B.16)
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Una simplificacion adicional consiste en aprovechar la gran diferencia de masa entre iones
y electrones y suponer que las cantidades varian en distancias mucho mayores que la
longitud de Debye, considerando por lo tanto que existe cuasi neutralidad, (n, —Zn;) <
n.. Si ademads las velocidades relativas entre iones y electrones son pequenas, |u; —u.| <
v, pe Y j son pequenas y se pueden despreciar el término de fuerza electrostéatica en la

ecuacion de Newton.

Bajo la suposicién que las velocidades tipicas del plasma uy = ly/ty son no relativistas,
uy < ¢, donde [y es la escala de longitud tipica del plasma en la cual varian las magni-
tudes y tg son los tiempos involucrados, la corriente de desplazamiento en la ecuacién

de Ampere también se puede despreciar, dado que |V x E| &~ E/ly, 0B/0t ~ B/t,,

1 J|E|

= Entonces la densidad de corriente

V x B =~ B/ly y por lo tanto |V x B| >
eléctrica solo es funcion del campo magnético y el campo eléctrico pasa a tener un rol

secundario.

Las ecuaciones de la MHD se obtiene a partir de combinar las ecuaciones anteriores
utilizando las aproximaciones consideradas, con la limitacién de considerar campos
magnéticos no demasiado intensos y variaciéon temporal de campos lenta comparada

con la frecuencia de colisiones del plasma.

B.1.1. Ecuaciones de la MHD resistiva

El siguiente conjunto de ecuaciones constituyen la aproximacion MHD, considerando

resistividad no nula:

Ecuaciéon de continuidad

0
a5 +V.-(pu)=0 (B.17)
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Ecuacién de movimiento

0
p{a—ltl—l—(u-V)u}jLVp—ij—l—pg:O

Conservacién de la energia

dp 1 .o
g "W Ve EapVou=(y = 1) |j

Ecuacion de induccion magnética

0B

— -V XxE=0
ot
Ausencia de monopolos magnéticos
V-B=0
Ampere
—V xB=
Ho
Ohm

1
E=E+uxB=-"]j
g

(B.18)

(B.19)

(B.20)

(B.21)

(B.22)

(B.23)

Se considera ademas al plasma con viscosidad nula, comportamiento colectivo y cua-

si neutralidad, en equilibrio termodindamico local (7" es tinica) y con permeabilidad y

permitividad del medio homogéneos y resistividad constante.

Sustituyendo j y E de las Ec. B.22, B.23 en la ecuacién de induccion magnética Ec. B.20,
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esta se puede expresar como:

%—]? =V x (ux B)+1nV’B (B.24)

donde n = ﬁ es la denominada “difusividad magnética”.

En la Ec. B.24 se puede apreciar que la evolucion temporal de campo magnético depende
de dos términos; un término convectivo V x (u x B) y un término de difusién nV?B.

La evolucion del sistema en el tiempo dependera de cuél de ellos predomine.

Cada término de la ecuacién tiene su propia escala temporal. El tiempo caracteristico
Tm del término convectivo originado en los movimientos del plasma puede derivarse de
la relacién B/7,, = ug/lpB, con lo que la escala temporal de los movimientos del fluido

puede estimarse como 7, = lo/uo.

El tiempo de difusién caracteristico 74 se puede estimar a partir de la relacién B/1; ~
nB/I2, con lo que las estructuras espaciales del campo se destruirdn en un tiempo
Ta = 12/n.

El pardmetro adimensional denominado “Ntumero de Reynolds magnético” (R,,) carac-

teriza este comportamiento y se define como:

(B.25)

Rm:’vx(UXB)‘QUOZO

nV:B n

Valores de R,, < 1 indican que predomina el término de difusién y la ecuacion de

induccion magnética resulta %—]? ~ nV?B.

R,, > 1 indica que predomina el término convectivo por lo que la resistividad del plasma
es despreciable o las dimensiones del sistema son muy grandes. En este tltimo caso vale
el teorema de Alfvén que dice que el flujo magnético a través de una superficie rodeada

por una curva cerrada que se mueve con el plasma permanece constante en el tiempo.
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Esto indica que las lineas de campo magnético estan atadas al movimiento del plasma.

En el Sol normalmente R,, es muy grande debido a que [y y uo son grandes y el término
de difusion es despreciable. Por lo tanto habitualmente se utilizan las ecuaciones de la

MHD ideal que se describen a continuacion.

Sin embargo el término de difusién adquiere relevancia cuando las escalas de longitud [
se vuelven pequenas, como en el caso de regiones de reconexion magnética, fulguraciones

u hojas de corriente.

B.1.2. Ecuaciones de la MHD ideal

Las ecuaciones de la MHD ideal surgen de considerar al plasma como un conductor
perfecto (n — o), con viscosidad nula, comportamiento colectivo y cuasi neutralidad,
en equilibrio termodindmico local (T tnica) y con permeabilidad y permitividad del

medio homogéneos. Estas ecuaciones son las siguientes:

Ecuaciéon de continuidad

9p
et . =0 B.26
LV (o) (5.26)
Ecuacion de movimiento
ou 1
pl=+ - Vu|l+Vp—pg——(VxB)xB=0 (B.27)
ot Ho
Conservacién de la energia
dp
a%—u-Vp—l—vpV-u:O (B.28)
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Ecuacion de induccion magnética

0B
— —Vx(uxB)=0 (B.29)

ot

Ausencia de monopolos magnéticos
V-B=0 (B.30)

Las ecuaciones de la MHD ideal constituyen un sistema de ocho ecuaciones no lineales en
derivadas parciales que describen el comportamiento de las variables p(r, t) (densidad del

fluido), u(r,t) (velocidad del fluido), p(r,t) (presién) y B(r,¢) (induccién magnética).
Se complementan con las ecuaciones del gas ideal que relacionan p con p y 7'

Ecuaciéon de Estado

R k
p=—=pT = 2T = nkgT (B.31)
f m

donde R es la constante de los gases, [i es la masa atéomica media, T" es la temperatura,
kg es la constante de Boltzmann, m es la masa de las particulas y n es el nimero de

particulas por unidad de volumen.

Si no hay conservacion de energia se deben tener en cuenta los términos de balance de

energia.

Ecuacion de Energia

DS

donde S es la entropia por unidad de masa y L es la funcién de pérdida de energia que

incluye efecto Joule, flujo de calor por conduccién o radiacién.
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En el caso de un gas ideal toma la forma:

p’ D [p
oo (ﬁ) =L (B.33)

La ecuaciones de la MHD ideal constituyen una herramienta fundamental para investigar
los problemas fisicos que se encuadran en las aproximaciones consideradas. Sin embargo
la soluciéon de las ecuaciones diferenciales en derivadas parciales bajo las condiciones de
contorno y las condiciones iniciales en la geometria del problema de interés constituye

un problema complejo.

B.1.3. Independencia de escala

Las ecuaciones de la MHD ideal se pueden adimensionalizar utilizando ciertas transfor-

maciones obtenidas a partir de las unidades de longitud y tiempo.

Tomando las magnitudes caracteristicas del problema, es decir, la longitud de escala [y,

la densidad py y el campo magnético By, la unidad de tiempo se obtiene como:

[
to = 0 (B.34)
CA0

donde c4q es la velocidad de Alfvén que es caracteristica del problema y tiene la expre-

sion:
By
Can = B.35
A0 HopPo ( )

Entonces, las variables independientes adimensionales se definen a partir de las anterio-
res como: | = | /oy t=t /to, siendo los operadores diferenciales asociados V= W'y

0/0t = ty0/0t.
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Las variables dependientes adimensionales se obtienen como: p = p/py, 0 = u/cao,
b =p/(poch0), B=B/Boy g =g (lo/ho).

Las ecuaciones de la MHD ideal adimensionales resultantes son idénticas a las anteriores,

salvo que no aparece la constante pi:

KY = o~
B4 V- (pi) =0 (B.36)
Pl 4+ (- V)u|+Vp—pg—(VxB)xB=0 (B.37)
% +u-Vp+ypV-a=0 (B.38)
i e -
% _Vx(@axB)=0 (B.39)

B.1.4. Fuerzas en el plasma debidas al campo magnético

A partir de la ecuacién de Newton considerando solo la fuerza de Lorentz y suponiendo

equilibrio, la fuerza magnética puede escribirse como, Schwartz et al. [2004]:

poo L1
M7 (VB xB o

(B-V)B-V (23_;) (B.40)

El 1ltimo término de la Ec. B.40 se asemeja a un gradiente de presién, por lo que a

partir de él se define la “presion magnética” como:

B2

Py =—
" 2410

(B.41)

La razoén entre la presion local del gas y la presion magnética es el parametro adimen-

sional 3, el cual describe el comportamiento del plasma magnetizado:

Po c
= 9 =5 B.42
’ B3 2w T & (B42)
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donde ¢, es la velocidad del sonido en el plasma, la cual tiene la expresion:

Cs = | L (B.43)
Po

y ¢4 es la velocidad de Alfvén (Ec. B.35).

£ > 1 indica que la dindmica del plasma es gobernada por el fluido, las particulas
tendran energia suficiente para escapar al confinamiento magnético y difundir a través

de las lineas de campo.

b < 1 indica que la dinamica del plasma es gobernada por el campo magnético, los

electrones e iones estaran confinados a la estructura del campo magnético.

[ también puede expresarse como, Aschwanden [2005]:

. 2§nekBTe

b= e (B.44)

donde ¢ es el factor de ionizacién (£ = 1 en la corona 'y £ = 0,5 en la cromosfera), kp es
la constante de Boltzman, B es la intensidad de campo magnético expresada en [Gauss],

ne es la densidad de electrones expresada en [em ™3] y T, es la temperatura expresada

en [K].

En la atmésfera solar, 5 > 1 en la cromosfera y en la alta corona, siendo 5 < 1 en la
baja corona (r < 0,2 R®) lo que indica que en esta regién el plasma estd mayormente
confinado a la estructura de los campos magnéticos presentes. Sin embargo, pueden
existir regiones localizadas donde el campo sea débil y por lo tanto no se cumpla esta

condicién.

El primer término de la fuerza magnética (Ec. B.40) no es nulo si el campo varfa en
la direccién del vector de induccion magnética B y se puede considerar como la resul-

tante de tensiones de traccién que actian a lo largo de las lineas de campo. El campo
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magnético introduce un esfuerzo en el plasma que contribuye a la tension en el fluido

conductor.

Sea R, un vector trazado desde el centro de curvatura de una linea de campo magnético
hasta la linea propiamente dicha. Operando sobre la Ec. B.40 se obtiene la siguiente
expresion:

B? B?R.

F,y=-V —_— - —— B.45
M L(QMO) o R? ( )

donde V| indica gradiente en direccién perpendicular al campo.

La Ec. B.45 muestra que la fuerza magnética se puede resolver en dos componentes.
La primera componente es una fuerza de magnitud B?/(2/0) y que actia si el campo
tiene gradiente en esa direccion, en sentido de mayor campo a menor campo. La otra
componente es una fuerza hacia el centro de curvatura instantaneo del campo y que
depende de la magnitud del mismo, siendo el equivalente fisico de una fuerza de tension

que actia a lo largo de las lineas de campo.

B.2. Propagacion de ondas en plasmas magnetiza-

dos

En la aproximacién MHD es posible obtener diferentes tipos de ondas que se originan en
perturbaciones del campo de velocidades y del campo magnético, asi como de la densidad
y la presion. Estas ondas son viables debido a la accién de fuerzas de restitucion tales
como la fuerza de Lorentz, el gradiente de presién o la gravedad. En la MHD ideal no
aparecen las ondas electromagnéticas debido a que desprecia el efecto de la corriente de

desplazamiento, Parnell [2010].
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B.2.1. Ondas de sonido

Las ondas de sonido se obtienen de las ecuaciones de la MHD a partir de considerar
despreciables el campo magnético, la viscosidad y la fuerza de gravedad. Las ecuaciones

resultantes bajo estas suposiciones seran las siguientes:

% +V-(pu) = 0 (continuidad) (B.46)

paa—lt‘l +pu-V)u) = —Vp (movimiento) (B.47)
d (p C s

o (ﬁ) = 0 (estado adiabdtico) (B.48)

Para hacer lineales las ecuaciones, se consideran valores constantes no perturbados de
las magnitudes fisicas, a las cuales se les suman luego perturbaciones pequenas. Se

considera ademéds una velocidad del plasma no perturbado nula, uy = 0. Entonces:

p=po+pi(r,t) p=po+p(rt) u=u(r)
El subindice 0 indica magnitudes no perturbadas y el subindice 1 perturbaciones.

Reemplazando en las ecuaciones y operando se obtiene una ecuacién de onda de la

forma:
1 62]71

2 —_— — =
\Y% P1 Cg 12 0 (B49)

donde ¢, es la velocidad del sonido en el gas (Ec. B.43).

La presion py puede asimilarse a la presion térmica py, que se calcula como:

Ptn = 2nekBT‘e (B50)
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La solucion de la ecuacién de onda de la Ec. B.49 tiene la forma general:

p1 = pim (B.51)

A partir de obtener la relacién de dispersién w = f(k), resulta que w? = ¢2k?* con lo cual
la onda se desplaza de manera similar en todas las direcciones con velocidad de fase c,.
La velocidad sera:

w(r,t) = uy,, ek
de donde se desprende que u || k y las ondas de sonido son ondas de compresién

longitudinales del gas.

B.2.2. Ondas de Alfvén

Se originan en perturbaciones del campo magnético, donde la presiéon y tensiéon magnéti-
cas actian como fuerzas restauradoras. Las ecuaciones de la MHD considerando solo

las contribuciones debidas al campo de induccién magnética B son las siguientes:

% +V - (pu) =0 (continuidad)  (B.52)
p%_ltl + p(u-V)u) — % (VxB)xB=0 (movimiento)  (B.53)
88—]? —Vx(uxB)=0 (induccion) (B.54)

En un estado estacionario con magnitudes pg, By constantes y velocidad uy = 0, al cual

se suman las perturbaciones p;, By y uy, se tiene que:

p=po+pi(r,t), B=Bg+Bi(r,t), u=ulr,t)
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Linealizando las Ec. B.52, B.53, B.54 y suponiendo un proceso adiabatico se obtienen

las siguientes expresiones:

po%t = - (V x By) x By (B.56)
B — ¥ x (u; x By) (B.57)

Operando adecuadamente se obtiene la siguiente ecuacién diferencial de onda:

32u1

P ge = [V x V x (u; x Bg)] x By (B.58)

1
Ho
cuya solucién tiene la forma de ondas planas monocromaticas para u; y By:

w(r, ) = uyy, &9 Bi(r,t) = By, e/*Tw (B.59)

Teniendo en cuenta la condiciéon de divergencia nula del campo, V-B = 0, se deduce que
k- B; = 0, con lo cual las ondas de Alfvén se propagan perpendicularmente al campo

magnético.

Reemplazando las soluciones de la Ec. B.59 en la Ec. B.58 y operando se obtiene la

siguiente expresion:

w2u1 + [(k : Bo)(ul . B()) — (k . ul)Bg} k +
HopPo
1 1
+——(k-By)(k-u;)Byg— —(k-By)*u; =0 B.60
Mopo( o) 1)Bo Mopo< o) ( )

Utilizando la velocidad de Alfvén (Ec. B.35) la Ec. B.60 puede expresarse de la siguiente
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manera:

w?uy + [(k-ca)(ug-ca) — (k- )] k+ (k-ca)(k-ui)es — (k- ca)’u; =0 (B.61)

Multiplicando la Ec. B.61 en forma escalar por By se obtiene que w? (u; - Bg) = 0, con

lo que los vectores u; y Bg son perpendiculares entre si.

Multiplicando en forma escalar la ecuacion Ec. B.61 por k y aplicando las condiciones

anteriores se obtiene la siguiente ecuacion:

(w* = k) (k-uy) =0 (B.62)

Es esta ecuacién pueden anularse ambos términos dando lugar a dos tipos de ondas, la

de compresion para el primer término y la de corte para el segundo.

B.2.3. Ondas de Alfvén de corte

Se obtienen de considerar k - u; = 0, por lo que estas ondas son transversales. Por
tratarse de una onda plana monocromatica, esta condicién implica que V - u; = 0.
Ademas, de la ecuacién de continuidad (Ec. B.55), se desprende que no hay cambios en
la densidad y la presion. Por lo tanto son ondas incompresibles. Tanto u; como By son

perpendiculares al vector de onda.

Haciendo uso las igualdades anteriores en la ecuacién Ec. B.61 se obtiene que:

[w? = (k-ca)?]u; =0 (B.63)
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de donde se obtiene la relacién de dispersién (ver Fig. B.1):

w==xk |ca|cosb (B.64)

De la ecuacién de induccién (Ec. B.54) y teniendo en cuenta que k - u; = 0, se obtiene

la ecuacién que describe la evolucién del campo magnético:

(JJBl == lll(k . B0> - Bo(k . ul) (B65)

y como k - u; = 0, operando se obtiene que:

(B.66)

con lo que u; y By son colineales.

La velocidad de grupo es uy, = +c4 de modo que su energia se propaga en direccion de

By para cualquier k. Se trata de una onda no dispersiva, (ver Fig. B.1).

Figura B.1: Onda de Alfvén de Corte. Izquierda: relacién entre vectores: Derecha: rela-
cion de dispersion.
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B.2.4. Ondas de Alfvén de compresion

Se obtiene a partir de anular el término (w? — k*c%) en la Ec. B.62. En este caso hay
compresion, con lo que p; y p; son distintos de cero. A partir de la ecuacién Ec. B.60

se puede deducir que u;, By y k se encuentran sobre un plano.

De la ecuacién de induccién Ec. B.57 resulta:

B, — (k- By) ulw—i— (k-u;) By (B.67)

con lo que B; se encuentra en el mismo plano que u;, Bg y k.

Este tipo de onda se propaga de igual manera en todas direcciones tal como las ondas
de sonido, con By 1 ky By L u; (ver Fig. B.2). La velocidad de fase y grupo coinciden

y tienen la direccion del vector de onda.

(B.68)

Figura B.2: Onda de Alfvén de Compresion. Izquierda: relacion entre vectores: Derecha:
relacion de dispersion.
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B.2.5. Ondas magnetoacusticas

Se deducen de considerar el término de presion ademas del término del campo magnético

en la ecuacién de movimiento Ec. B.27:

1
pg—l; +pu-Viu=-Vp+ M—(VV x B) x B (B.69)
0

El sistema linealizado de ecuaciones es el siguiente:

poZBL = —Vp; + /%O(V x B1) x By (B.71)
% =V x (U1 X Bo) (B72)
pp = W2 — 2 (B.73)

PO

Proponiendo como soluciones ondas planas monocromaticas para todas las variables:

W (0,0) = w0, B (1) = Bk,

pr(r, 1) = prme T i (r,t) = prpe T (B.74)

y reemplazando estas soluciones (Ec. B.74) en el sistema linealizado, se obtiene el si-

guiente sistema de ecuaciones:

—wpr +polk-uy) =0 (B.75)

—powuy +kpi + (k- Bg)By + (B - Bo)k = 0 (B.76)
—wBy — (k-Bo)u; + (k-u;)By =0 (B.77)
p—cm=0 (B.78)
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Combinando las ecuaciones anteriores se obtiene la siguiente expresion:

2 1 k-B k-
—powla; = _PoCs (k . ul)k — —(k . B(]) |:< 0) u; — ( ul)B():| +
w Lo w w
1 |(k-B k-
1 (k- Bo) (Bg - uy)k — ( ul)ng} (B.79)
Ho w w

Teniendo en cuenta que (k- Bg) = kBycosf y la expresion de la velocidad de Alfvén

(Ec. B.35) la ecuacién anterior puede escribirse:

(wW? — k24 cos® O)uy + (k - uy)kc? cos 6 by

— [(0?4 +A)(k-uy) — ke cosB(by-uy) | k=0 (B.80)

donde by es un vector unitario en la direccién de By.

Haciendo el producto escalar con By y k se obtiene las siguientes ecuaciones:

W — (A + A)](k-uy) + k3 cosB(by -uy) = 0 (B.81)

—kcosOct(k-uy) +wi(by-wy) = 0 (B.82)

Este es un sistema de ecuaciones en (k-u;) y (bg - uy), cuyas soluciones se obtienen de

hacer cero el determinante:
[w? — k(A + A)]w? + k*chc? cos® 0 = 0 (B.83)

de donde se obtiene la relacion de dispersién:

w? A+

k? 2

1
+ 5\/(034 +¢2)? — 4% 2 cos? 0 (B.84)

El radicando de la Ec. B.84 es siempre positivo. Hay dos modos magnetoacusticos de
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onda segun se considere el signo del radicando: el modo magnetoacustico rapido conside-
rando el signo positivo y el modo magnetoactstico lento considerando el signo negativo.
Su existencia depende del angulo entre el campo y el vector de onda. Se presentaran dos
casos diferentes segin sea la relacion entre las magnitudes de la velocidad de Alfvén y

la velocidad de sonido, es decir ¢4 > ¢, 6 ¢4 < cs.

En el caso particular que § =0y By || k :

w ? catc c? 1 9
s 4 B.85
Entonces, para el modo magnetoactstico rédpido la relaciéon de dispersién serd w?/k? =

%, con velocidad de fase cy4, correspondiendo al modo lento una relacién de dispersion

w?/k? = 2 con velocidad de fase c,.

En el caso particular que § = 7/2 y By L k:

w cA+c 1, 9
e R + 2(CA +c) (B.86)

Se observa en esta tltima ecuacion que el modo rapido propaga con velocidad de fase

T = /4 + ¢2, mientras que el modo lento no propaga.

El moédulo de la velocidad de fase de las ondas de Alfvén se encuentra entre la de la onda
magnetoactstica lenta y la de la onda magnetoacustica rapida. El modo magnetoactstico
lento tiene direccién preferencial en direccién del campo By cosa que no sucede en el
modo magnetoacustico rapido cuya velocidad de fase es similar en todas direcciones.
Esto se puede apreciar en los diagramas de direccién de vectores de propagaciéon de la

Fig. B.3 y los diagramas de relacion de dispersién que se muestran en la Fig. B.4.
Sica < cs 0> 1, como sucede en la cromosfera y fotosfera solares, la onda actstica
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Figura B.3: Direccion de vectores de propagacion. Izquierda: modos de Alfvén. Derecha:
modos magnetoacusticos rapido y lento

2 2 2 2
,Icﬁcs ,Icﬁcs

k @
(] (]

5o Bo

Gl G\Va

}— Modo Lento [~ Modo Lento
Onda de Alfvén
Onda de Alfvén
Modo Répido Modo Répido
c, <Cs Ca>Cs

Figura B.4: Relacion de dispersion de las ondas magneto actsticas en los modos réapido
y lento, para los casos en que ¢4 < ¢, (izquierda) y c4 > ¢s (derecha).

se transforma solo un poco dando lugar a la onda magnetoacustica rapida. La magne-
toactstica lenta aparece en lugar de la magnética de compresion, siendo estos modos

muy diferentes entre si.

Sicy > ¢ 0 < 1, como sucede en la baja corona solar, la onda magnética de
compresion se transforma dando lugar a la onda magnetoacustica rapida. Aparece en
lugar de la onda de sonido la onda magnetoacistica lenta. En este caso no es posible

distinguir si las ondas rapidas y lentas provienen de la onda de sonido modificada o de
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la de Alfvén de compresion modificada.

La velocidad de grupo en las ondas magnetoacusticas, u, = g—“li = ((,?T“i, E?Twy’ g—,:i), no
estd en la direccién de k como en el caso de las ondas de sonido o las ondas de Alfvén
de compresion salvo para § = 0y § = 7/2, ni en la direccién de By como en las ondas
de Alfvén de corte, sino en una posicion intermedia. Su expresién es la siguiente:

462‘462
(4 +c3)

2\/1— 2cos 0(11\/1 4CA )QCOS 6’)

senb cos O

u,(r,t) = uy(r t(B.87)

cont Lk

En los modos lentos la energia se propaga en un cono alrededor de By y en los réapidos

en cualquier direccién.

B.3. Ecuaciones de la MHD en forma conservativa

Una ley de conservacién para una cantidad escalar tiene la forma:

ou
Y - (f(w) =0 (B.58)

donde fv u dV es la cantidad conservada y f(u) es el flujo sobre la superficie que encierra
el volumen V. La cantidad [, u dV solo cambia debido a un flujo f(u) a través de la

superficie que encierra el volumen V. Se asume que u y f(u) son diferenciables.

La forma general de un sistema de ecuaciones en derivadas parciales expresado en forma

conservativa es la siguiente:

aa—[; +V -Fu(U) =V F,(U) (B.89)
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donde U es el vector de variables conservativas o variables de estado, [Fj, es el tensor de
flujo hiperbdlico y F, el tensor de flujo parabdlico. Esta forma de presentacién de los
sistemas de ecuaciones en derivadas parciales pone en evidencia las propiedades que son

conservadas en los sistemas fisicos.

Las ecuaciones de la MHD ideal pueden arreglarse de esta manera, lo que es particular-
mente 1til al utilizar métodos y algoritmos numéricos para su solucion, Fernandez et al.
[2008]. De esta manera, el siguiente sistema de ecuaciones representa la MHD ideal en

forma conservativa:

% 1 V- (pu) =0 (B.90)

D (pu) +V - [puu +1 (p + %u_§> - ,U‘LOBB] =0 (B.91)
22 +V-(uB-Bu) = (B.92)
%%—V-[(e%—p%—%]j—j)ll—(u'B)%}:O (B.93)

1

donde e la densidad de energfa interna (e = $pv* + 5+ L

3,5, p s la densidad, u el

campo de velocidades, B el campo magnético, p la presion del gas, g la permeabilidad

magnética del vacio y 7 el factor de expansiéon isentropica.
Al sistema de ecuaciones anterior hay que agregar las relaciones:

p=(y—1)pe (B.94)

V-B=0 (B.95)

La temperatura puede obtenerse de la ley de los gases ideales p = pRT', donde R es la

constante de los gases.

Las magnitudes tensoriales caracteristicas que aparecen en la forma conservativa son las

286



siguientes:

T = pu (densidad de momento) (B.96)
1B2 1
T = puu+I(p+-—)— —BB (tensor de esfuerzos)  (B.97)
2p0° o
1 1 182
H = §pv2 + ﬁp + 2 (densidad de energia) (B.98)
1 B2 B
U = (zpv*+ Lp)u + —u—(u-B)—  (flujo de energia) (B.99)
2 1 Ho Ho
Y = uB-Bu (sin nombre) (B.100)

con las siguientes leyes de conservacion:

0

a—f +V.m =0 (conservacién de masa) (B.101)
0

8_71: +V.-T = 0 (conservacién de momento) (B.102)
oH - )
rn +V-U =0 (conservacién de energia) (B.103)
0B
e +V-Y¥Y =0 (conservacién de flujo magnético)  (B.104)

B.4. Ondas de choque MHD

En el caso de ondas de sonido u ondas magnetoacusticas de compresion de gran ampli-
tud, los términos no lineales en las ecuaciones son importantes. En este caso la velocidad
de grupo no es constante y las componentes de mayor amplitud de la perturbacién via-
jan mas rapidamente que las de menor amplitud. El perfil de la onda se distorsiona
haciéndose méas abrupto. Los gradientes en la velocidad u, la densidad p y la presion
p se hacen cada vez mas grandes haciendo que los efectos disipativos y viscosos no se

puedan despreciar en las ecuaciones.

Se alcanza un estado estacionario cuando la fuerza viscosa y el término difusivo de
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la ecuacién de induccion se equilibran con los gradientes de u, p y p. La onda sigue

propagando con un perfil constante y empinado, constituyendo una “onda de choque”.

La velocidad de propagacion es mayor que la velocidad de la onda linealizada correspon-
diente. El frente de onda constituye una capa de transicion muy delgada aproximandose
a una superficie de discontinuidad, en donde las magnitudes u, p y p son muy diferentes

a ambos lados de la capa y existe un gran gradiente de temperatura.

El ancho de esta capa de transicién es del orden de algunos caminos libres medios de
las particulas que constituyen el gas y su espesor decrece a medida que aumenta la
velocidad de la onda de choque. El tiempo que tarda un elemento de fluido en atravesar
la regiéon de transiciéon es muy pequeno comparado con el tiempo en que se encuentra
fuera de ella, por lo que se puede considerar que el material que se encuentra fuera de

la region de transicién estd en un estado estacionario.

En presencia de campos magnéticos, el comportamiento del plasma a ambos lados de
la discontinuidad es dependiente de la orientacion del campo respecto de la region de

transicion.

Para su andlisis, se considera que el frente de choque divide al plasma en dos regiones:
chocada y no chocada o no perturbada. La region no chocada se encuentra por delante

del choque y la regién chocada por detras.

Suponiendo geometria plana y considerando al frente de choque como una discontinuidad
entre dos medios uniformes, el fluido entra en el frente con velocidad perpendicular al
choque u; = U y sale con velocidad también perpendicular us = U — U2 < uy, donde el
subindice 1 indica regién no chocada y subindice 2 indica regién chocada (ver Fig. B.5

izquierda).

Para determinar la relaciéon entre las magnitudes fisicas a ambos lados del choque, es

conveniente utilizar un sistema de referencia que se mueve solidariamente con él, tal
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como se aprecia en la Fig. B.5 derecha.

U,y U Vz Ve
—_— — S -
chocado no chocado Py Py

P 2 pl
T2 T

oo
Ax

Figura B.5: Izquierda: sistema de referencia en reposo. Derecha: sistema de referencia
solidario a la discontinuidad del choque.

En este marco, las magnitudes chocadas vs, po y p2, pueden ser determinadas en funcién
de las cantidades no chocadas vy, p; v p1 mediante las ecuaciones de conservacién de
masa, momento y balance de la energia, integrando a través de la region de transicion,

donde existen gradientes de estas magnitudes.

Para una magnitud fisica f, la integracion a través de la region de transicién de espesor
Ax del gradiente de esta magnitud normal al frente de choque se obtiene de la siguiente

manera:
2

2
lm [ Vfdl = mOﬁ/1 aa—{dz = 0(fi — fo) = n[f] (B.105)

— I
Az—0 Jq Azr—
donde 11 es el versor normal a la superficie en la direccién no chocada.

B.4.1. Ondas de choque hidrodinamicas

Para analizar el caso puramente hidrodinamico, se desprecia la influencia del campo

magnético. A partir de la ecuacién de conservacién de masa se obtiene que:

P1V1 = P22 (B.106)
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donde pv es el flujo de masa que atraviesa el choque.

De la ecuacién de movimiento se obtiene la expresion de conservacion del impulso:

dv dp 4 d dv
o=t e <u%> (B.107)

La viscosidad v actia solo en la zona de transicién. A partir de integrar esta ecuacién

a través de la discontinuidad se obtiene:
plvf + P1 = pgvg +p2 (BlOS)

donde p es la fuerza por unidad de drea transversal al movimiento y (pv)v es la cantidad

de impulso.

La ecuacion de balance de energia en términos de la variaciéon de entropia S por unidad

de masa se puede escribir como:

ds
pT =L (B.109)

Si se consideran pérdidas disipativas, radiativas o de conduccion térmica, entonces:
ds de pdp d ([ dT\ 4 [dv\®
To— — — 2P - [ v== —v | — B.110
PRV =P (d:c dex) dx (Xd:c) +3V <dx) ( )

donde e es la energia interna por unidad de masa y x es el coeficiente de conductividad

térmica.

Integrando sobre la discontinuidad se obtiene:

1 2 P 1 2 D2
— — | = — = B.111
P11 (2v1+61+p1> P22 <2v2+62+p2 ( )
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Teniendo en cuenta la Ec. B.106 y que para un gas ideal e = pwp_ ik

1 1
51)% + YP1 _ 2 YD2

CEN A e (B.112)

Las Ec. B.106, B.108, B.112 se denominan relaciones de Rankine-Hugoniot y definen las

condiciones de salto a través de la discontinuidad de choque.
A partir de la Ec. B.106 se deriva la siguiente relacién de velocidades:

V2 P
U1 P2

(B.113)

De las Ec. B.108, B.111 se derivan las siguientes ecuaciones que relacionan las densida-

des:
P1 D1 D2 1 D2
ol —(1-=)=1+ 1——) B.114
P2 P17 < P1> yM? ( D1 ( )
1 1 1 p1)2 1 pop 1
- () g P2py 2 B.115
2 (v-DM} 2 (PQ (v = 1) p1p2 M7 ( )

donde M; es el numero de Mach en el medio 1 definido como el cociente entre la velocidad

del choque y la velocidad del sonido:

M=o (B.116)

Cst \/YP1/p1

De combinar las Ec. B.114, B.115, se obtiene una ecuacién de segundo grado para la

relacién de densidades p;/ps:

2
(%) (7+1)M12—2% (MPy+1) + (v =) M +2=0 (B.117)
2 2
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Una de las raices de la Ec. B.117 representa la condicién ps/p; = 1 y por lo tanto la
ausencia de onda de choque. La otra raiz representa una onda de choque, a partir de la
cual se obtiene la relacion de densidades y velocidades en funcién del niimero de Mach

M; en el medio no perturbado:

P2 i (v + 1) M}

= = = B.118
y a partir de la Ec. B.115, se obtiene la relacion de presiones:
2yM? — (v —1
p2_ BMi = (=) (B.119)

D1 v+1

Teniendo en cuenta que vy, < vy, las Ec. B.118, B.119 y que la entropia aumenta segin
el segundo principio de la termodindmica (S > S), se pueden deducir las siguientes

reglas para una onda de choque hidrodinamico:

La onda de choque comprime el gas: ps > p;.

La velocidad de la onda de choque es supersonica: My > 1, U = v; > cq.

El material chocado es subsénico: M, < 1.

La onda de choque aumenta la presién del medio: ps > p;.

La onda de choque calienta el plasma: T, > Tj.

Si bien la presién crece si la velocidad del choque aumenta, el incremento de la densidad

esta acotado por la siguiente expresion:

Im 2 ="1"- (B.120)



Para el caso particular de un gas monoatémico v = 5/3, con lo que py/p; = 4.

En el caso de un choque fuerte, M; > 1, una aproximacién de las relaciones de salto es

la siguiente:

p2=—, U= —, P2=—pP1V] (B.121)

B.4.2. Ondas de choque en presencia de campos magnéticos

Cuando el campo magnético es relevante aparecen distintas situaciones segin sea la

geometria particular del campo respecto de la discontinuidad del choque.
Choques transversales

Los choques transversales son aquellos en los cuales el campo magnético By es paralelo
al frente de choque y por lo tanto perpendicular a la velocidad de propagacion. Es decir
que en el marco de referencia solidario con el frente de choque son By L v y By L s,
como se aprecia en la Fig. B.6. En este caso, para derivar las condiciones de salto se
considera también la ecuacion de induccién, por lo que aparecen términos adicionales en
las relaciones de Rankine-Hugoniot que representan la presion magnética y la densidad

de energia magnética:

P1U1 = P2U2 <B122)
B? B2
pIvf +p1t gk = pavd + o2+ 5t (B.123)

2 2
(%pvf + per + 23710> Cililan (pl + 2%)) vy =

= (%pv% + pea + B—§> v + <p2 + %) U2 (B.124)

2p0
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Figura B.6: Choque transversal con el campo de induccién magnética paralelo al frente
de choque.

De la ecuaciéon de induccién para estados estacionarios:

Vx(vxB)—Vx(nVxB)=0 (B.125)

se obtiene la relacion adicional:

UlBl = ”UQBQ <B126)

Definiendo el parametro & = ps/p; y reemplazandolo en las ecuaciones, se obtiene que
¢ satisface una ecuacién cibica. La solucién & = 1 corresponde a una onda de Alfvén
de corte con v = %, y en este caso no existe onda de choque. La solucién ¢ < 0 se
descarta por no tener sentido fisico y la solucién & > 0 si corresponde a una onda de

choque. Operando con esta raiz se obtiene la siguiente ecuacion:

2+ M (v = 1)] v (€~ ) ——é (2 =) &+ (B.127)

donde & = po/p; es el caso hidrodindmico descripto por la Ec. B.118.

De la Ec. B.127 se deduce que para ;1 — oo se obtiene la soluciéon hidrodinamica.
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Valores de f; intermedios arrojan un segundo miembro negativo ya que v < 2. El
efecto del choque transversal es el de reducir el valor de £ respecto del caso puramente
hidrodinamico. Considerando un determinado nimero de Mach, el incremento de la

densidad en la region chocada es menor cuando existen campos magnéticos.

Choques oblicuos

Cuando el campo magnético en el medio sin perturbar es oblicuo al frente choque, el
gas adquiere velocidad también en la direccién tangente al frente, en el plano de B. En
el sistema de referencia anclado al frente de choque, vi y vy tienen componentes en dos

direcciones en el plano de B.
Hay tres tipos de choques en MHD: modo lento, choques intermedios y modo rapido.

Los choques intermedios son no compresivos. Los choques de modo lento y de modo
rapido son compresivos y se asocian con un aumento en la entropia. La componente
tangencial del campo magnético disminuye a través de la discontinuidad en los de modo

lento y aumenta en los de modo rapido.

Para analizar este tipo de choques se utilizan las ecuaciones de conservacion y ademas
la condicién de divergencia nula del campo V - B = 0, ya que no se satisface automati-

camente. De esta manera se obtiene que:

y a partir de la ecuacién de continuidad:

P1Uz1 = P2VU2 (B.129)

De la ecuacion de movimiento resultan las siguientes ecuaciones para las componentes
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reuy:

2 % 21 2 22 822
—L el —2 2 B.130
P1Uy + 1+ T +p2 + 2 2 ( )
B.1 By BBy
U1 — = D1V — B.131
P1Uz1Vy1 210 P1Uz2Vy2 2110 ( )

A diferencia del choque transversal descripto por la Ec. B.130, aparece ahora el término

T

ST la Fc. B.131 originada por la fuerza de tensién magnética, la cual era nula en el

caso del choque transversal.

A partir de la ecuacién de conservacion de la energia se obtiene:

B? B? B,
[(,01?1%-1—,0161-#2 ! )Ux1+ (p1+ ! )Um—(Bl'Vl) 1] =
mug 2mu

0 Ho

B2 B2 B,
= | pov2 + poes + —2— ) vgo + | o+ —2— | vy — (B - vo) —2 (B.132)
2maug 2mu

0

donde ahora aparece el término (B, - vy) % que representa el trabajo realizado por

unidad de tiempo por la tensién magnética.

De la ecuacién de induccion magnética resulta:

UarlByl — Ulexl - UxQByQ — UyngQ (B133)

Operando sobre estas ecuaciones con & = py/p1, se obtienen las siguientes igualdades:

L % (B.134)
B (B.135)

B gna _ (e (B.136)
e (- 9) o)



de las cuales se deriva la siguiente ecuacion para &:

2

Lot - [ae+ e -0 -G+l +

g€ [l + 62 =] ~ € [0+ D - €~ DI (1-7) =0 (B13g)

Esta ecuacién tiene cuatro raices. La solucién & = 1 corresponde al caso en que no hay
onda de choque. Cuando v} = ¢%; se obtiene una onda de Alfvén u onda intermedia.

Las otras dos soluciones corresponden a las ondas de choque réapida y lenta.

Ondas intermedias

Las ondas de Alfvén no sufren distorsiones ain con grandes amplitudes. En este caso
§=1,p1 = p2, Vo2 = Va1, Baz = Ba1 ¥ Vg1 = Cag1. Ademds po = py y B2 = B2,
De esta tltima igualdad se desprende que By = —By1 ¥ vy2 = vy1 ya que la ecuacién
B,y = By es trivial. No hay cambios en la presiéon ni en la densidad dado que no hay

onda de choque.
Ondas de choque rapidas y lentas

Son ondas compresivas pues £ > 1 y por lo tanto py > p1 v pa > p;. Para analizar estas
ondas se utiliza una “condicién evolutiva” que establece la igualdad entre los signos de

Byg y Byl .

Si v < %, entonces v} < ¢4y, con lo que:

B 2 .2 — 1?2
v2 _ Cé1§ U12§ —1_ (g—)vé <1 (B.139)
By € — v Can€ — Ui

dado que B, = B, entonces |By| < |By]. Esta es la onda de choque lenta, su velocidad

supera siempre la de la magnetoacustica lenta y es menor que la de Alfvén en el sistema
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en el que el medio 1 esté en reposo.
L2 2 2 2
Si vy > ¢4, entonces v > &c%y, con lo que By > B, entonces |Bo| > |Byq].

Esta es la onda de choque rapida cuya velocidad en el sistema en que el medio 1 esta en
reposo supera la de la magnetoactstica rapida. Los casos limite de las rdpidas y lentas
son los denominados “apagado” y “encendido” (“switch off” y “switch on”) en los
cuales se da la condiciéon B, = 0 en alguno de los dos medios. Un esquema que describe
el comportamiento de las ondas de choque intermedia o del Alfvén, lenta y rédpida en

estos casos se aprecia en la Fig. B.7.

Rapida

Figura B.7: Campo magnético en los casos limite de las ondas de choque lenta y répida.
Al centro, la onda intermedia.

B.5. Simulaciones numéricas MHD

Para resolver en forma numérica el sistema de ecuaciones diferenciales en derivadas
parciales que conforman la MHD existen numerosos métodos, los cuales tienen ventajas
y desventajas al momento de aproximar la solucién del sistema de ecuaciones teniendo

en cuenta la precision, robustez y eficiencia de cada método en particular.

El criterio de eleccion de los métodos se basa en que reproduzcan fielmente la naturaleza

de los flujos que ocurren en el problema fisico particular, particularmente que puedan
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capturar los choques y discontinuidades sin producir inestabilidades numéricas. Son im-
portantes las resoluciones espacial y temporal y la posibilidad de establecer condiciones

iniciales y de frontera, Pomoell [2012].

El método de los volimenes finitos es una técnica versatil utilizada extensivamente en
la resoluciéon numérica de problemas de dindmica de fluidos, Toro [1999], y es particu-
larmente adecuado para resolver leyes de conservacion hiperbdlicas, con lo que puede
ser aplicado a la resolucién de las ecuaciones de la MHD si se le agrega un algoritmo
para mantener el campo de induccién magnética con divergencia nula en la ecuacion de

induccion.

Los esquemas de volimenes finitos se basan en técnicas de discretizacion aplicando una
grilla formada por un niimero finito de celdas de elementos individuales en el dominio de
interés espacio-temporal. Los algoritmos trabajan dentro de las celdas sobre promedios
de las variables representadas por el conjunto de ecuaciones no lineales en derivadas
parciales del problema. Estos algoritmos deben ser adecuados para resolver choques

asi como flujos suaves en el esquema de las celdas consideradas.

La forma general de este esquema numérico para calcular en una celda una cantidad u

que obedece una ley de conservacion es la siguiente:

d 1
%(u> (t)+vjif-ds:0 (B.140)

donde (u) (t) es un promedio sobre el volumen V' de la celda:
(u) (t) = —/ u(r,t)dV (B.141)
Vv

La Ec. B.140 indica que la variacién dentro de una celda del promedio de la cantidad

u es equivalente al flujo total F de la cantidad u a través de la superficie S constituida
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por las paredes de la celda. De esta manera la propiedad conservativa es trasladada al

nivel discreto del algoritmo numérico.

Las Ec. B.90 a B.93 constituyen la MHD ideal en forma conservativa para un fluido
simple, que conforman el siguiente sistema de ecuaciones en derivadas parciales para el

caso de las ecuaciones adimensionalizadas:

p pu
o | pu ) ﬁﬁﬁ—BB+H(~+ 132)
L a2 v =0 (B.142)
ot | B uB — Ba

é <é+15+§1§2>ﬁ—(]§~ﬁ)]§

donde p representa la densidad, u el campo de velocidades, B el campo de induccién

magnética, € la energia interna y p la presion del gas.

El sistema se cierra con la ecuacion de estado para gases perfectos:
p = pRT (B.143)

donde R es la constante de los gases y T' la temperatura.

Este sistema de ecuaciones es valido para cualquier sistema de coordenadas por estar

descripto en forma tensorial.

Una implementacién de este esquema es utilizado por Fernandez et al. [2008] para
resolver las ecuaciones de la MHD ideal en una dimensién, con la técnica de ocho ondas
de Powell [1995], Powell et al. [1999]. Considerando una dimensién en coordenadas
cartesianas, el sistema en forma conservativa se escribe:
oU  OF
= B.144
ot o0z ( )

300



donde U es vector de variables conservativas:

U = [157 ﬁafm ﬁﬁgﬂ ﬁﬁ’Z? B:EJ By:

y F es el vector que especifica los flujos hiperbélicos:

ki

0

0

L
ou |

0

0

|0

o o O

0 0
0 —5
P
0 B
p
Uy ;A
o
0 0
0 —i,
-B, —il,
0 (y—1)a-:

ool

-
ﬁ) B,

0 0
By B
iz b
—B

p
0 —B
1
0 0
Uy
0
0 0

)

o @] [a) [a) S ™=

(B.145)

(B.146)

(B.147)

con lo que el sistema de ecuaciones B.142 se puede escribir en una forma cuasi-lineal de
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(B.148)

la siguiente manera:
ou U
ot 0z

Dado que la matriz A representa el problema fisico, sus autovalores estan asociados a

las velocidades de los distintos tipos de ondas posibles en la MHD, estas son:

= Onda Entropica A\, = u,
= Onda de Alfvén Ay = @, = ¢y

» Onda magnetoactstica rapida Ay = @, £ ¢

= Onda magnetoacustica lenta Ay = u, =+ ¢,

By

donde ¢4 = 75 s la velocidad de Alfvén adimensionalizada y ¢y, ¢, son las velocidades
magnetoactsticas adimensionalizadas rapida y lenta respectivamente.

i 4 4 =
S e
\ ! /’Ls
i v .
[ ’
2a \ - ’ A4
\\ Y h 1 ’ —
\ ’ ’
A Y \ ! ’ ’ ﬂ'f
f A \ ] 7 ’ P
AN 4 ’
S N \ 1 ’ v 5
. . \ \ " 1, S i
p ~ \\ \ 1 1 Vi e p
~ \ .
% . N \ h ,I S e -
u \\ N \ [ ’ 7 4 u
~ K. \ 1 ] ’ I’I, ~
B AU S T A A B
Ny 7 7
Se N I Lo
\\ \ (W L) /, ~
Y (VR 4
\\ % dzr
W
>
X

R
§

Figura B.8: Sistema de ocho ondas del problema unidimensional en la MHD

(de Ferndndez et al. [2008]).
Dado que el octavo autovalor es idénticamente cero, no es posible aplicar la técnica de

solucion de Riemann a este sistema.
La técnica de ocho ondas de Powell [1995], Powell et al. [1999] consiste en modificar

las matrices jacobianas de los flujos introduciendo términos de fuente proporcionales a

302



V - B que son iguales a cero, con lo que aparece un octavo autovalor asociado a una

onda de valor v, lo cual no modifica los autovalores y autovalores originales.

El sistema de ecuaciones adimensionales transformado es el siguiente:

p i 0
o | pa ) 5ﬁﬁ—]§1§+ﬂ(~+lf}2) B |, _
L e 2 e =- (V-B) (B.149)
ot | B uB — Ba 0

é (é+ﬁ+%l§2)ﬁ—(]§~ﬁ)]§ B

La matriz Jacobiana de los flujos modificada, asociada al eje x resulta:

i, p 0 0 0 0 0 0
0 @ 0 0 0 B B 1
p p p
0 0 0 0 —% 0 0
o 0 0 @ 0 _B.
A= p (B.150)

0 0 0 0 a, O 0 0
0O B, =B, 0 0 4, 0
0O B. 0 -B, 0 0 @ O

0 9 0 0 0 0 0, |

La implementacion del algoritmo de calculo en volimenes finitos en cada celda discreta

aplicando la féormula conservativa de la Ec. B.144 serd la siguiente:

o [ - OF (U)
2 | Gav AV =0 B.151
at/V - /V BE (B.151)

Si se asume que las variables conservativas son constantes en cada celda y luego se

aplica el teorema de la divergencia, tomando la derivada de las variables conservativas
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con respecto al tiempo por medio de una aproximacién en diferencias finitas de primer

orden, se obtiene el siguiente esquema explicito:

7 caras

- - At -
UW:W—VEFwwm& (B.152)
¢ =1

donde n indica el paso de tiempo e 7 la cara bajo andlisis. La integral de superficie se

aproxima con una sumatoria de los flujos sobre todas las caras de la celda.

Para flujos dependientes de una variable espacial, la Ec. B.152 puede ser escrita como:

- . At
UZH::UZ—~——(F" ~F7,

Az ity ’*ﬁ;j) (B.153)

donde F , . es el vector de flujo numérico de las variables conservativas obtenido en la
2 k]

interfaz de la celda (7, j) para un tiempo n.

Este esquema es apto para aplicar algiin método de alta resolucion que extienda la exac-
titud en soluciones suaves y evite oscilaciones en discontinuidades, tal como el esquema
TVD de de Harten-Yee aplicable al calculo de los flujos de la Ec. B.153, Fernandez et al.

2008].
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