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Resumen

En este trabajo, presentamos un estudio sistematico dedosgws de emigh y ab-
sorcbn en longitudes de onda de radio, métricas, submiliratricas e infrarrojas con
el objetivo de estudiar el comportamiento de la radiacolar a diferentes alturas de
la Cromosfera Solar. Con este fin, presentamos: un estudibadetale los actuales
modelos de emién atmosérica estelar asi como una rewside los modelos de la
Cromosfera Solar. Realizamos un estudio sobre el transpentadiacbn en medios
dispersivos. Proponemos uréhica fumerica para elaculo de la densidad ele6tri-
cay de los estados de ionizaside las diferentes especies en la&@tfara solar Fue-
ra de Equilibrio Termodiamico Local, con el objetivo de utilizarlas en los diferente
mecanismos de absodti y emison que podrian afectar los procesos radiativos en la
Cromosfera Solar. Explicamos los pasasnericos y computacionales involucrados en
la resolucdbn de nuestro modelo. Entre nuestros resultados mas impestaenemos
el descubrimiento de una nueva estructura cromosferioaydallamamos “Cavidad
Optica Cromosferica”. Dicha estructura puede ser reladiar@n observaciones en
el mismo rango de frecuencias y es una demoginade la existencia del minimo de
temperatura en la Cromosfera Solar.



Abstract

In this work, we present a systematic study of the emissiaharsorption proces-
ses for radio, millimeter, submillimeter and infrared waveyths, in order to study the
behavior of the solar radiation at different heights frora 8olar Chromosphere. We
present: a review of models of emission for stellar atmosgd)ea study of existing
models of Solar Chromosphere; a review of the radiative teartkeory in dispersi-
ve medium, a review for the computation of electronic dgnaitd abundances in a
Non Local Termodinamical Equilibrium; a review for the @fént mechanism of ab-
sorption and emission that could affect the chromosphgiemeand an explanation of
the steps of computation to solve our model; results andlgsions also are presented.
The most important result is the discovery of a new strudtiiaé we called “The Cro-
mospheric Optical Cavity”, this structure was correlatethwibservations in the same
wavelengths and show the existence of the solar minimumeesiyre.
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Capitulo 1

Introducci on

Hace n@as de dos mil@os, un estudio sisteatico del comportamiento del Sol produjo
los primeros calendarios usados en la agricultura y enigidael En todo el mundo,
guedaron registros sobre las primeras observacionesSoon el paso del tiempo y
el advenimiento del &todo cierifico se logb avanzar y profundizar en el estudio de
su comportamiento.

La infraestructura aeroespacial generada eaillo®os d0s nos hace vulnerables a los
cambios &bitos que tiene nuestra estrella. Para predecir el coarpahto del Sol y
sus efectos en el sistema Solar es necesario caracterinégnder el funcionamiento
de este enorme reactor nuclear.

En este trabajo pretendemos dar unabvisinas clara sobre el comportamiento de la
luz de baja eneig, la cual se ve afectada por las condicioriegds de la atisfera
superior del Sol, en especifico, la regiconocida como Cromosfera Solar. Utilizamos
fotones de baja frecuencia debido a tres razones: La gdanegtrla trayectoria de
propagadn de la radiad@n se simplifica, la dispei@n no es un factor importante y por
altimo, porque el espectro electromagnetico de bajasémias para el Sol Quieto nos
permite conocer las condiciondsitas de la atmosfera a diferentes alturas.

Para ello, realizamos una modefatitridimensional de la atosfera Solar utilizando
modelos téricos de capas estratificadas. Revisamos las principalemhes de opaci-
dad y del factor de gaunt involucrados en condiciones cascartla Cromosfera Solar.
Estudiamos los resultados de los principales modelos deséénas Solares publica-
dos hasta la fecha, incluyendalculos fuera de equilibrio termodimico local (NL-
TE). Comparamos con observaciones multifrecuencia en &locdel disco Solar y en
la variacbn del abrillantamiento al limbo incluyendo la red cron@gi&fa. Finalmente
presentamos los resultados con nuestro modelo de@misi

A continuacdn, presentamos una breve historia de la Cromosfera, inalays pri-
meras observaciones en Radio y la entrada en escena de lesqeimodelos faicos
de esta re@in de la atmsfera Solar.



1.1. La Cromosfera Solar

1.1.1. Observaciones en €ptico

Las observaciones en el la régibdptica del espectro electromagito, cercanas al
limbo Solar, decaen exponencialmente en unarede aproximadamente 100 km de
extensbn. Esta caractestica de la atrbsfera crea una sensaoide frontera. Inmedia-
tamente desps, ocurren dos cambios importantes en el espectro Solar:

1. Las lineas de absofm que se encuentran sobre un intenso continuo cambia a
0 marcadasiheas de emiéh deatomos neutros e ionizados superpuestos en un
debil continuo.

2. La escala de altura para la erbisies mucho mayor a los 100 km observados an-
teriormente. Estas dos cara@sticas se mantienen por aproximadamente 10,000
km. Sblo las ineas de emién mas intensas se mantienen en toda esta zona.

La Cromosfera es la refn en la cual lasiheas de emiéin deatomos neutros y de
atomos con un estado de ionizaei(principalmente) se mantienen observables. La
Cromosfera, sdm los Gltimos modelos taricos, la sifian en la superficie Solar con
una altura de entre 2,000 kmy 20,000 km. Estamegiuede observarse a simple vista
como un anillo rojo intenso en un eclipse total. El color roj@nso se debe a una alta
emisbn en lalinea de Hy en lalinea K del Call. Aunque la mayor epnigiroviene de
estasineas, tami@n existe emi&in en el continuo y en las principales lineas de Pashen
y de Balmer. Se ha encontrado eraisien las lineas del Hel y de varios metales como
el Hierro y el Carbono. Desde las primeras observacionegse tegistro de as de
3,500 ineas de emién en la Cromosfera Solar (Mitchell, 1947), las cuales saittava
cabo visualmente en el eclipse Solar de 1870 por C. A. Youn@rbenosfera fue foto-
grafiada hasta 1893,am de 30 fos despés que la Corona Solar. Las fotogeaf de la
Cromosfera y de su espectro fueron comunes en las obserg@adereclipses Solares,
sin embargo, no usaban niingsistema fotor@trico para normalizar las observaciones.
Fue hasta 1926 (Davidson & Stratton, 1927) cuando se logestindarizadin de las
observaciones fotoatricas de la Cromosfera. Las primeras observaciones esn po
bles a travez de los eclipses, las limitacioreesitcas de l&poca poco ayudaron en las
primeras observaciones y mucho de los datos obtenidos epm@seeras etapas no eran
confiables. Uno de los principales problemas, el cual stebsesta el @ de hoy, es la
incapacidad de definir la altura de las observaciones cpectsa la superficie Sofar

por lo que muchas estructuras observadas@so espectros quedaron sin un punto de
referencia espacial, adé@s de que las diferentes observaciones se llevaban a cabo en
diferentes puntos del limbo Solar. Todas estas variable&maue los primeros datos
de la Cromosfera fueran muy difles de comparar.

! La superficie Solar tamén se define como el lugar donggoy4 = 0.
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1.1.2. Radio Observaciones

Una de las primeras radio observaciones Solares fueromadas en eli@o de 1932
(193, 1932), estas observaciones se dieron de maneractadivgilizando la variadn

de la ionosfera y tomando como valor de referencia el ectips&gosto de esdia. Un
registro fidedigno de las ondas de radio que en un principaresan provenientes del
Sol fueron realizadas por Jansky (1933). Sin embargo, wstas radio observaciones
Solo tomaban en cuenta la vari@acidel flujo total con filtros de baja frecuencia. Para
las radio observaciones cromestas aun se requaruna mejora sustancial en la sensi-
bilidad de los receptores. En l@chda de los 30s, los principales trabajos se dedicaban
aregistrar y caracterizar la interferencia en las radiagooaciones terrestres producto
de la actividad Solar. La actividad Solar era registradateasaegiones del espectro,
como es el caso de la régi de emighin del Hidibgeno (Richardson, 1935; Kazii, 1936;
Richardson, 1936; Newton, 1936). Las primeras observasidinectas en radio del Sol
Quieto fueron realizadas por Martyn (1946), un recuentadebservaciones hechas
entre 1cm y 10m fueron recopiladas por Pawsey & Yabsley (1 @Reste sentido, las
radio observaciones comenzaron a aproximarse a larregilimétrica de nuestro in-
terés. Estailtimo arficulo es importante porque sus resultados confirmaron &dsjs

de que la Corona tiene por lo menos un dnillde grados kelvin. Tamé predice que
existe emigbn termica observable en regiones mitricas e infrarrojas del espectro.
Aunque en realidad, en aque#igoca, las limitacione€tnicas no lo hicieron posible.
En Smerd (1950) ya se cuenta con un tratamieriiode sobre los primeros modelos de
atmbsfera Solar, en especial, su modelo de Cromosfera prop@ntemperatura pro-
medio de 30,000 K y para la Corona de un onillde grados Kelvin, genera el primer
modelo de densidad eleotrica en la Cromosfera y predice que a longitudes de onda de
radio se apreciarun abrillantamiento al limbo muy marcado. Al realizar losn@ros
aralisis de observaciones confiables, se pudo inferir que lenGstera presentaba un
serio problema, debido a que las condiciorisg#és para un gas con esas propiedades
eran imposibles. La escala de altura noipagkr reproducido por un modelo @stiar

de gas estratificado. Fue en ese momento cuando la Cromostgla atendn de

la comunidad de iBica Solar. El espectro miligtrico es de suma importancia, debido
a que la mayor emién se debe a las capas atn@gfas que se encuentran justo en la
Cromosfera. Decir que observamos en métrico en Sol Quieto es o mismo que ob-
servar la Cromosfera en su estado Quieto. Aaierel milinétrico nos indica de forma
directa el grado de ionizam de la atrdsfera Solar, es decir, nos da una aproxiaci
de la temperatura, la densidad y la poesa la que se encuentra la @sfera.

1.1.3. Modelos Téricos

Desde 1953, se ha intentado crear un modelo agmiosfque vaya desde la Fotosfera
hasta la Corona. En la Figura 1.1 podemos observar una cooigpaemtre dos de los
primeros modelos tgicos, de van de Hulst (1953) y Allen (1963). Estos primenes
tentos por describir la atbsfera Solar, utilizaban unicamente emisBremmstrahlung

3
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Figura 1.1: Comparaon entre modelos para el Sol Quieto (Shimabukuro & Stacey,

1968).



y atmbsferas totalmente ionizadas en equilibrio termadiico local. Posteriormente se
crearon modelos &s elaborados, por ejemplo, el modelo de Zheleznyakov 1865
cual predice un mmimo a 50GHz (6mm). Sin embargo observaciones realizadas p
Reber (1971) parece descartarlo. Modelos generados pordA&riandu (1981) pre-
dedan una mejor emiéin con respecto al observado. Estos modelos se basan eesperfil
con escalas de altura que se ajustan para reproducir lasiorexi observadas. Uno de
los primeros trabajos que td@nen cuenta los modelosacos calculados a partir de las
observaciones UV dado por Vernazza et al. (1981) es el mdadien Chiuderi Drago

et al. (1983). En este trabajo podemos observar un modeltedoterviene la emién

con un campo maggtico, haciendo diferencia entre la Coronay la Zona de Teensi
enfoc@ndose principalmente en el contraste observado entrs boilantes y oscuras.
En este trabajo, tambin se asegura que la endisien el milinetrico se forma princi-
palmente en la Zona de Tranginientre la Corona y la crobsfera. En la Figura 1.2 se
encuentra una revisn bibliogifica de las mediciones realizadas en la zona cercana al
milimétrico desde L hasta 2 cm, para el Sol Quieto.

En Zirin et al. (1991) se encuentran medicione@smecientes de la Cromosfera en
logitudes de onda miligtricas. En estas observaciones es posible notar que tmerr
disminuyen para las frecuenciagsbajas.

1.2. Estructura del Sol Quieto

El tratamiento @sico del transporte de radiani en la atrosfera del Sol en slegi-
men Quieto se basa en suponer perfiles radiales de temperdénsidad y presn
(principalmente) para eladculo de su emisin total a partir de funciones de opacidad
y de funciones fuentes asociadas a los mecanismos de d@vsgrde emisin, dadas
las caractésticas fsicas locales de la atefera. Estos perfiles son aproximaciones
gruesas en los que se tratan en promedio las estructuragdggnpencontrarse en las
diferentes capas que conforman la asfera Solar.

Como parte del @iculo de emigin en una re@n activa es de singular in&s la co-
rrecta caracterizagn del fondo de radiadh, en este caso, el Sol Quieto, ya que como
podemos suponer, en ciert@sgulos existe una cantidad significativa de radiacjue
puede provenir de la regn quieta del Sol. En trabajos anteriores (Kuznetsova (1978
Ahmad & Kundu (1981), Chiuderi Drago et al. (1983), Landi & Giewi Drago (2003),
Loukitcheva et al. (2004), Chiuderi & Chiuderi Drago (2004,lda Luz et al. (2008))

el calculo de la radiaéin a frecuencias miligtricas y submiliratricas, nos lleva a la
concluson de que esta variedad de modelos que en principio incorparevas mejo-
ras al modelo dsico de transferencia radiativa, no pueden reproduaieciamente la
emisbn observada, principalmente a frecuencias néticas menores a 43 GHz. Es
importante recalcar que los modelos se basan en obsergadi@ineas de emién
principalmente en el UV y no en observaciones miiricas, este es el caso de los mo-
delos VAL [Vernazza et al. (1973), Vernazza et al. (1976)yneeza et al. (1981)], sin
embargo, existe una gran cantidad de modelos cromosfejiesitian el nminimo de
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Linsky (1970) y publicadas por Vernazza et al. (1973).



la Cromosfera a diferentes alturas sobre la Fotosfera.

Uno de los principales problemas de estudiar al Sol Quistéa eomplejidad de las
micro estructuras que hasta hace alguriassaeran imposibles de reSolver. Gracias a
las nuevas misiones como es el caso del VAULT, ESTEREO e HINQ@JDE& realizan
observaciones con alta reSolociespacial, podemos observar la complejidad del Sol
Quieto. Trabajos recientes (Selhorst et al., 2005b,a) traregue la micro estructura
(principalmente edpulas) puede mejorar la forma del abrillantamiento al bimb

Una modificaddn en el perfil de temperatura y densidad puede hacer condsplas
observaciones con los modelos actuales. Sin embargo,jeste al perfil de tempera-
tura debe venir acompado de un estudio multifrecuencias.

1.2.1. Red Cromosferica

Observaciones Solares en las alas de la linea de@md& H o« muestran una estruc-
tura que se extiende por todo el Sol Quieto, tiene la caiatiter de mostrar un alto
contraste. En ella se observa una red oscura (network)|vegwdo celdas brillantes
(cells). Observaciones recientes muestran una estruetui@ma de micro arcos que
forman esta red oscura, la cual tiene una temperatura g mayor que las celdas
brillantes.

Una de las explicaciones de la diferencia de contraste anitaan es por la diferencia

de temperaturas, las regiones oscuras son regioasgatientes, pues no cuentan con
emisbn en las lineas del Hidgeno, por otro lado las regiones brillantes o celdas, son
mas fiias, pues existe Hidgeno tibio que se encuentra generandeds de emién.

Esta red es utilizada en los modelos croraasbs para caracterizar diferentes regiones
dentro del Sol Quieto. Se dice que se modelaron puntosriglacuando los espectro-
grafos apuntan a las celdas brillantesigd$t mientras que se dice que apunta a regiones
oscuras cuando se observa la red oscura y caliente de la Gevenos

1.2.2. Abrillantamiento al Limbo

A bajas frecuencias se observa undereno inverso al presentado en el visible, el lla-
mado abrillantamiento al limbo. El abrillantamiento al times el aumento repentino
de la emisbn conforme nos alejamos del centro del disco Solar. Estanfeno ha si-
do discutido en los ultimos 30ias. Aralisis teéricos pronosticaron tal abrillantamiento
(Figura 1.3). Sin embargo, las pocas observaciones queiae t® lo presentaban. Fue
entonces que se propusieron diferentes modelos (Ahmad &UK(1081)) los cuales
determinaban la necesidad de contar con mediciones conrme§olucdon. Observa-
ciones realizadas por Reber (1971) desde 50 GHz hasta 90.p&Hz| Sol Quieto
reportan temperaturas de brillo enfri2 K hasta6755 K. En ese mismo trabajo, exis-
te una revigin de las observaciones realizadas en la banda étilica. Actualmente
contamos con iagenes de alta reSoldai que se publican a diario, lasasiconocidas
son las producidas por el géite SOHO y STEREO. Tamén existen observaciones a
17 GHz, publicadas diariamente por el Nobeyama Radio HelfogEn la Figura 1.4
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Figura 1.3: Abrillantamiento al limbo a 6 cm (Ahmad & Kund@8iL).

podemos ver un ejemplo de lasdgenes bidimensionales que presentan. En la Figura

1.5 podemos observar un corte vertical en la imagen, donpeesie ver claramente el
abrillantamiento al limbo a 17 GHz.

1.3. Espectros Singticos

Los espectros sinteticos son en general el resutado de mamiyi modeloisico de la
atmosfera Solar y un modelo de transporte de ragiaci

La primera parte del trabajo, involucra un estudio detalldel la difamica del sistema.
La segunda parte, estudia el transporte de raatiaen la didamica del sistema.
Dependiendo de la complejidad del modelo, se puede aproxhmoblema por un
modelo estratificado, unidimensional y &sto, hasta modelos tridimensionales mag-
netohidrodimicos. Una vez que tenemos una aproximaairamica del sistema,
utilizamos la parametriza@n del sistema (temperatura, pa@siy densidad) para cal-
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Figura 1.4: Observaon de Nobeyama para el Sol Quieto a 17GHz.

cular el estadoi$ico del gas, principalmente el grado de ionidacy las poblaciones
energeticas de lcomos del sistema.

Una vez calculada las poblaciones, se puede reSolver sptvee de radiabn. Para
ello, es necesario contar con los mecanismos de intéraooda-paitula que pudieran
existir en el sistema.

En nuestro caso, la region deambaja eneig del espectro, involucra interacciones
muy debiles, donde el intercambio de enargea rmimo.

Para otras regiones del espectro, las interacciones sieaenties y las funciones de
opacidad y de emién podrian cambiar.

Asi, utlizando diferentes frecuencias, podemos calculagspectro sintetico producto
de una atmosfera dinamicamente en equilibrio.

En el cafitulo 2 hacemos un recuento de los principales modelos deséénas este-
lares, tanto la parte damica como la radiativa y exponemos la necesidad de crear un
modelo de radiadn especializado en la Cromosfera Solar.
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Figura 1.5: Corte transversal de una obsedmaade Nobeyama para el Sol Quieto a
17GHz.

1.4. Objetivos

En este trabajo, presentamos un estudio sistematico dedosgws de emish y ab-
sorcbn en longitudes de onda de radio, milimetricas, submilicest e infrarrojas con
el objetivo de estudiar el comportamiento de la radiac diferentes alturas de la Cro-
mosfera Solar.

Con este fin, presentamos un estudio detallado de los actualdslos de emién
atmosferico estelar (Capitulo 2), un estudio de los actuatedelos de la Cromosfera
Solar (Capitulo 3), un estudio sobre el transporte de ramtiaen medios dispersivos
(Capitulo 4), un estudio para eblculo de las abundancias (Capitulo 5), un estudio
sobre los diferentes mecanismos de absargiemison que podrian afectar la ensi
cromosferica (Capitulo 6), una explicaoisobre los procesos délculo involucrados
en la reSoludn de nuestro modelo (Capitulo 7), nuestros resultadogaritio nuestro
modelo de emigin (Capitulo 8) y finalmente nuestras conclusiones (Capitulo 9

10



Capitulo 2

Estado del Arte

En la actualidad existen una gran cantidad ddigos que implementan modelos at-
moskricos y de transporte de engexgon el objetivo de producir espectros titos.

En este cajpulo vamos a estudiar los requerimientos para construimodelo at-
moskrico y la situadn actual o estado del arte de los diferentedigos que se en-
cuentran publicados en la literatura.

2.1. Construyendo un Espectro Sirgtico

Para construir un espectro ftito es necesario definir los siguientes modelos: Modelo
dindamico de la atrasfera, modelo de transporte de emargnodelo de ionizabn, mo-
delos de emigin y absoran, modelo geomtrico y finalmente un modelo de solani

ya sea andica, nungérica o estaigtica. A continuad@n describiremos en forma general
en que consiste cada uno de estos modelos y dtut@pposteriores ahondaremos en
cada uno de ellos de forma concreta para definir nuestro modmhosferico.

2.1.1. Modelo Diramico de la Atmosfera

El primer paso para la construbai del espectro siatico consiste en elaborar un sis-
tema hidrositico, hidrodiramico o magnetohidrodamico de la atrbsfera. El modelo
consta de 4 propiedadédsitas fundamentales: temperatura, firesdensidad y meta-
licidad. La metalicidad se refiere a la prop@mideatomos diferentes al Hidgeno y

al Helio que contiene la atbsfera en terminos relativos, e.d.

1=H+ He+ z,

donde z es la metalicidad. Normalmente los elementos maslpge$z) no son tomados
en cuenta en elaculo diramico de atrasferas, debido a que su contributidiramica
en el sistema es despreciable, comparado con ebbfaro y el Helio, los cuales son
los elementos mas abundantes en cualquier tipo de esteela ma principal del
diagrama H-R, como es el caso del Sol.
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La complejidad del modelo atmasfco puede variar, desde modelos @@ls de dos
capas hasta modelos dmicos tridimensionales que evolucionan en el tiempo. Sin
embargo todos deben de tener una carestiea y es la condiéin de equilibrio. La
atmosfera solar, aunque turbulenta y con cambios en escalasndgot pequias, se
encuentra en equilibrio, en otro caso, muy posiblemengzaldg existir en poco tiem-
po. Sin embargo, trabajos de dtsfieras fuera de equilibrio damico siguen sin ser
tratados, la ra@n es la enorme complejidad de definir los estados en dondkterha

es valido.

El modelo de la atipsfera entrega perfiles de temperatura, densidad yopresctual-
mente nin@n modelo de emién milimetrica toma en cuenta gradientes de metalicidad.

2.1.2. Modelo de Transporte de Enera

El modelo de transporte de engxgjue se usa para la genetacie espectros siticos
es la teora de transporte radiativo (Chandrasekhar, 1960). Laaetwsarrollada por
Chandrasekar a principios del siglo XX nos da las herransamtaesarias para poder
entender la forma en que la radi@ise transporta a tras de diferentes capas de la
atmbsfera. Existe una gran cantidad de libros de te&ido donde se explica la téar
de transporte radiativo.

2.1.3. Modelo de lonizadn

Sitenemos un modelo atmeésico y su metalicidad, podemos entonces calcular la can-
tidad deatomos en diferentes estados de ionizagcia finalidad es poder calcular la
cantidad de electrones libres en el sistema. Los electsmmeisnportantes en eatculo

de espectros en el mili@trico, pues como veremos posteriormente, la @midepende
directamente de este @anetro. Existen dos tipos de aproxintatipara el alculo de
ionizacin, el primero es suponiendo Equilibrio Termaalimico Local (LTE), en este
caso los alculos se simplifican sobremanera, ya que podemos utifizacuacdn de
Saha, la ecuaon de Boltzmann y la distribugh de velocidades de Maxwell para cal-
cular los estados de ionizéci y de excitad@n del sistema. Sin embargo, se sabe que
la Cromosfera no se encuentra en Equilibrio Termaniito Local. La siguiente apro-
ximacion es calcular el equilibrio de Einstein para todas las pitntes, estaéicnica

es llamada Fuera de Equilibrio Termodimico Local (NLTE). Sin embargo, resolver
todas las ecuaciones simultaneas involucradas, deja swwehiables libres que ne-
cesitan ser acotadas a teavde valores con &g significado fisico. Al final, ambos
métodos, nos entregan perfiles de densidad de las diferevidéscpnes d@micas en
sus diferentes estados de ionizaci

2.1.4. Modelo de Emishn y Absorcion

Este modelo se encarga de calcular las interacciones argrefia y la materia. Nor-
malmente esin caracterizadas por funciones de opacidad. Cadabiunia opacidad
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tiene mayor o menor contribuan en la emigin final dependiendo de las condiciones
fisicas locales en las que se encuentra lbatena. Para el caso mili&trico se toma
como base la emigh Bremmstrahlung ampliamente estudiada erltisos dios. Sin
embargo, podm existir otro tipo de interacciones que afectan a la fimde opacidad.
Es importante hacer notar, que las funciones de opacidaths@ue contamos actual-
mente tienen una gran cantidad de suposicionesakafoerte es que utilizan el hecho
de que el sistema se encuentra en Equilibrio Tern@dioo Local. El é@lculo de al-
guna funcbn de opacidad fuera de Equilibrio Termaamico Local, es hasta la fecha,
practicamente imposible, principalmente por la complejigatipoder de computo ne-
cesario para incluir la funén de opacidad en los modelos anteriormente escritos. Seria
igual que tratar de calcular de forma individual cada irteitam micros©pica entre el
propio sistema y la radia@n para cada punto en todo el sistema. l&amicas usadas
para el @lculo de funciones de opacidad fuera de equilibrio es sempdistribuciones
de energp cirética diferentes a las Maxwellianas, pero aun no existainitigibajo que
incluya el transporte radiativo en sistemas con ese tip@dgortamiento.

2.1.5. Modelo Geomatrico

Es necesario contar con un modelo gétneo espacial para aterrizar los modelos an-
teriores. El caso és simple es una solmka de vigin entre la fuente y el observador.
Pero tamk&n pueden definirse geonies tridimensionales, todo depende de la com-
plejidad con que se ataca el problema.

2.1.6. Modelo de Solud@n Analitica, Numérica o Estadstica

Una vez que tenemos todos los modelos anteriores, es negasatear una estrategia
para resolver el modelo. En muy pocas circunstancias, sgepalgener una soluimn
analtica al problema. En otro caso, podemos utilizar Monte Qaal@ obtener una so-
lucion estagbtica 0 como en nuestro caso, una sd@ungiunerica es una buena opai.

2.2. (CGodigos para Simular Atmosferas Estelares

En nuestrosias, existen una gran cantidad @eligos para generar espectros sinteticos.
Cada @digo esta digeado para resolver problemas en esfigx Por ejemplo, existen
codigos para resolver la ecuéanide transferencia radiativa en @tsferas tipo terrestre
(e. g. Oreopoulos et al., 2006; Cahalan et al., 2005; Davis &@ah2001).

Mas espeificamente, podemos mencionar a lasligos de la comunidad Monte Car-
lo I3RC para modelar la ecud@xi de transferencia radiativa en 3D (Cahalan et al.,
2005); el paquete ARTS (Buehler et al., 2005); el modelo Bhétddantovani (Batta-
glia & Mantovani, 2005), GRIMALDI (Scheirer & Macke, 2001),BARaTS (Ilwabu-
chi, 2006), SHDOM (Evans, 1998), y eébdigo SHARM-3D (Lyapustin, 2002). Todos
ellos diséados para el estudio de la dispérsde ondas de radio para la telecomunica-
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cion en la atrsfera terrestre. Estos modelos simulan a ledbatera como capas plano
paralelas y estan basados erélenica de Monte Carlo.

Por otro lado, en la comunidad asigita, existen dos tipos dédigos para simular la
emisbn de atndsferas estelares:

= Cobdigos que simulan la estructura de la asfiera (la variadn de la altura contra
parametros ifsicos como la densidad, temperatura, etc).

» Codigos para calcular el espectro de epnisi

Comunmente, los@digos para simular atbsferas estelares son creados para condicio-
nes fsicas espéficas, por ejemplo, ATLAS12 (Kurucz, 1979), MARCS (Gustafssd
al., 1975) y PHOENIX (Hauschildt et al., 1999) sardigos de profsito general para
atmosferas estelares que toman en cuéniaamente lineas de enmisi y de absoréin
fotosféricas. Los odigos de PANDORA (Vernazza et al., 1976) y MULTI (Carlsson,
1992) simulan atrisferas estelares usando condiciones similares a laségna solar
pero en la redin bajo la Corona. Por otro lado édigo CHANTI (Dere et al., 1997)
simula atndsferas en condiciones coronales (alta temperatura y begém).

Los dddigos para la Cromosfera y la Coronaéasbrientados en reproducir el espectro
Visible y Ultra Violeta, sin embargo, fallan en las obseigaes de Radio (Zirin et al.
(1991); Ewell et al. (1993); Selhorst et al. (2005a)).

Ejemplos de 6digos que caen en la segunda rama (genamaie espectros siticos)
tenemos a: SYNTHE (Kurucz, 1979), SPECTRUM (Hubeny & LanA5)9 FAN-
TOM (Cayrel et al., 1991).

Estos ©digos son complementarios a la primera rama y necesitatiodepara poder
calcular un espectro estelar el cual puede ser comparadasobservaciones.
Hacemos notar que PANDORA y CHANTI, ambos del primer grupopiampuedes
generar un espectro satico.

Exiten algunos de losodligos escritos para condiciones muy esjieas, por ejemplo,
tenemos a: STERNES3 (Behara & Jeffery, 2006) para estrellasefgfs en Hidvgeno,
LINE-BY-LINE METHOD (Shulyak et al., 2004) para estrellas etapas tempranas e
intermedias, PRO2 (Werner, 1986) y TLUSTY (Hubeny & Lanz93Ppara estrellas
calientes, WM-basic (Pauldrach et al., 2001) parabaferas en exparsi, CMFGEN
(Hillier & Miller, 1998) para estrellas tipo Wolf-Rayet y FASVIND (Santolaya-Rey
et al., 1997) para estrellas con alérgida de masa.

Sin embargo, aun con la variedad d®ligjos existentes, no existe uadigo de gene-
racion de espectros skticos especializado en la régimilimétrica, submilinétrica e
infrarroja (es decir, en condicionésitas cromosfericas) para estrellas del tipo solar.

2.3. PakalMPI

En este trabajo construimos ubdigo llamado PakalMPI, para modelar la radisrcile
la atmbsfera de tipo solar con las siguientes carastieas:
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1. Modelo atmodgrico: Utiliza modelos atmosficos precalculados en la literatura,
con la cantidad datomos que nosotros le indiqguemos, actualmente trabajamos
con 20.

2. Modelo de transporte radiativo: Utilizamos la teasiasica de transporte radiati-
VO.

3. Modelo de ionizadén: Calculo de ionizadn NLTE (fuera de equilibrio termo-
dinamico local) para el caso de H y el ion H- utilizando interpaaes de
patametros, publicados en la literatura. LTE para los desatomos.

4. Modelo de emigin y absordn: Podemos trabajar con 3 diferentes funciones de
opacidad: Bremmstrahlung &lico, Bremmstrahlung Inverso y Opacidad del lon
H-.

5. Modelo georsatrico: Modelo 3D radial para la parte del sol y usandctaica
de punto de fuga para el observador, es decir, incorporaasogdeformaciones
naturales producidas por observar en 3D.

6. Modelo de soludin: Nunérica, utilizandoé&cnicas de Inteligencia Artificial para
reducir tiempos de integrdm y garantizar estabilidad en édigo. Usamos la
aproximacdn de Taylor de primer orden para la ec@escde transferencia radia-
tiva e interpoladn lineal.

El modelo PakalMPI, construido desde cero, es utilizadosta abajo. Pruebas de
convergencia y estabilidad,iamo comparaciones de resultados con otéalgos se
encuentran en De la Luz et al. (2010). Cabe mencionar quadal@ PakalMPI puede
correr en clusters, supercomputadoras y computadorasnades con multiprocesado-
res. Esta escrito en C y probado en sistemas tipo UNIX y enupsreomputadoras
Cray XD1 Yy en el cluster Argentum del Centro Nacional de Supeputo en Mexico.
Una copia del édigo puede ser obtenida a tésvde petidn directa al autor. En los
siguientes cdpulos, explicaremos detalladamente cada uno de estospunt
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Capitulo 3

Modelos Atmos#ericos

Como mencionamos en el dago anterior, para generar espectrosétinbs solares y
poder compararlos con observaciones es necesario comtamomodelo atmosgfico
de entrada. El modelo atme@ésico cuenta principalmente con tres qaetros: presin,
temperatura y densidad. Existen otros valores importgraes el @lculo de su emi-
sibn, sin embargo algunos pueden despreciarse, todo depatelks aproximaciones
0 suposiciones que se hagan del sistema. Los modelos anoosfpublicados &s
completos, ademas de reportar los tres perfigesdos (Figura 3.1), tamém publican
sus abundancias y algoasimportante, sus coeficientes de despegue. En gllap
estudiaremos as en detalle este importante @aretro que nos dice que tan fuera de
Equilibrio Termodiramico Local se encuentra el sistema.

A continuacon, hacemos una revisi de los modelos atmasicos solares enfocados
en la Cromosfera diviéindolos en tres grupos:

1. Modelos empicos: Aquellos que solo ajustan los perfiles a las obse@mas sin
tener ninguna baseddca para su desarrollo.

2. Modelos téricos: Aquellos que toman en cuentaicamente las propiedades
tedricas con las que confarun sistema como la Cromosfera.

3. Modelos semi enipcos: Son modelos &icos con variables libres que se hacen
ajustar a las observaciones.

3.1. Modelos Empricos

3.1.1. ATHAY 58

El modelo Athay (1958) eatbasado en 8 observaciones del centro del disco solar,
tomadas de 1952 a 1954 en Sol Quieto completo y durante eslgmdares. Los da-
tos se encuentran en la tabla 3.1. Athay utiliza como fuméuente la aproximaén
Rayleigh-Jeans, como furiei de opacidad utiliza la opacidad libre-libre publicada en
Martyn (1948).
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A Ty Método Referencia
4 mm 7,000 K | 1954 Eclipse Coates (1957
8.6 mm| 8,500K | 1954 Eclipse Coates (1957
3cm 19,000 K| 1954 Eclipse Hachenberg et al. (1956)
16,000 K| 1952 Eclipse Blum et al. (1952)
17,400 K| 1950 No Eclipse Minnett & Labrum (1950)
10cm | 23,000 K| 1954 Eclipse Haddock (1957
1954 No Eclipse Covington & Medd (1954
21 cm | 47,000 K| 1955 No Eclipse Christiansen & Warburton (1955)

Tabla 3.1: Radio observaciones para el Sol Quieto utilizadasthay (1958).

Para representar mortmjicamente la configuraam de la Cromosfera solar, en este
modelo se utilizan 3 regiones: Componente caliente, conmieriga y corona.
Cada una de estas regionesagsiracterizada por

T(0,\)

_|_
_|_

T.[1 = Gu(0)]e™#7) 4 T,a,(0)e=c7 ()

Tyl —a.(0))(1 -
TH(_IC(Q)(l — S_ETH

(3.1)
e—TH (9,)\))

(97)\)) + THas<9) + (TeT)cor

dondeT, es la temperatura elebtrica ,T; es la temperatura del Hidgeno,a,. el area
promedio cubierta por el componentefy 7 la profundidaddptica. Utilizan un mo-
delo geongtrico y la ecuadn de transferencia radiativa para calcular la temperdtira
brillo. Por simplicidad, asumen una distribaoialeatoria del componentédrutilizan-
do un promedio de altura de 1,000 km. El modelo que mas saaulas observaciones
es el siguiente:

T. = 6500K

Tyx = 25000K en un intervalo entre 20,000 K - 30,000 K.

T = 0.36

(ToT)eor = 34

a. = 0.4

Los valores obtenidos para la temperatura de brillo en dfeee| disco solar se en-
cuentra en la Tabla 3.2

w Tp(4mm) = 7T100K

s T;,(8.6mm) = 8500K

= T}(3¢m) = 16000K
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A T

4 mm 7,100 K
8.6 mm| 8,500 K
3cm 16,000 K
10cm | 26,000 K
21 cm | 40,000 K

Tabla 3.2: Valores obtenidos para la temperatura de brmilleleentro del disco solar
con el modelo de Athay (1958).

s T,(10cm) = 26000K

s Ty(21cm) = 40000K

El modelo predice buenos resultados, pero es invariante@negon de casil 0000K
para laTly, adenads de que supone dos diferentes temperaturas: una para@jeho
y otra para los electrones. El valor pafaes mucho mayor a los valores essditos
observados en estudios erbetico. Para 21 cm el modelo difiere significativamente.

3.1.2. ZIRIN91

Observaciones realizadas entre 1986 y 1987 por el infenietro de 27m de dmetro

en Owens Valley (Tabla 3.3) dieron lugar al modelo @&p de la Cromosfera solar
ZIRIN 91, publicado en Zirin et al. (1991). Las observaciorggmrtadas se encuentran
en temperatura de brillo absoluta, para ello utilizaronlaria como segunda fuente de
radiacbn, tomando un modelo de oscurecimiento por las fases dada lu

Las observaciones se encuentran entre 1.4y 18 GHz y pegteakoinimo solar para
regiones de Sol Quieto. Los datos fueron tomados con unastdaa, sin utilizar las
tecnicas interferogtricas.

Zirin supone que la contribu@n proviene de dos regiones: por un lado la bien estudiada
emisbn coronal y la contribuéin de la Cromosfera. Los primeros intentos por descri-
bir la emisbn milimétrica utilizando la corona mostresultados poco satisfactorios,
ad que se concentraron en la emisicromosérica.

El modelo propuesto asume un gradiente de temperaturaacoaste3 K/km y una
escala de altura para la densidadrde km. Se encontr que existe una subida en la
temperatura a partir delimmo (4000 — 4500 K) hasta la Cromosfera superior, la cual,
debe tener una temperatura de aproximadamgrite) K y una densidad dd.5 x

10*° em™3. Encuentran que a 10 GHz la régide transidén debe ser menorBr <
1000 K'y a una altura d&8500 km sobre la Fotosfera.
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Figura 3.1: Perfiles de temperatura radial para el Sol engimes Quieto para los
modelos de las familias VAL, SEL, CSS y FAL en promedio (sinsidarar microes-
tructura).
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Frecuencia (GHz) T, (kK) | Error (kK)
14 70.5 3.0
1.6 63.8 2.8
1.8 52.2 2.5
2.0 42.9 1.9
2.4 32.8 1.4
2.8 27.1 1.1
3.2 24.2 1.1
3.6 21.7 1.1
4.2 19.4 0.8
5.0 17.6 0.8
5.8 15.9 0.7
7.0 14.1 0.6
8.2 12.9 0.6
9.4 12.2 0.6
10.6 11.3 0.5
11.8 11.0 0.5
13.2 10.8 0.5
14.8 10.8 0.6
16.4 10.7 0.7
18.0 10.3 0.5

Tabla 3.3: Radio observaciones para el Sol Quieto utilizada&rin et al. (1991).

3.1.3. SELO5

Trabajos recientes (Selhorst et al., 2005a,b) muestrataguieroestructura (principal-
mente esfrulas) puede mejorar la forma del abrillantamiento al binde esta forma,
una modificadn en el perfil de temperatura puede hacer corresponderdasvalsio-
nes con los modelos actuales. Sin embargo, este ajustefidldeetemperatura debe
venir acompaado de un estudio multifrecuencias.

Selhorst propone un modeldbhnido con una resoludn espacial de 50 km donde los
primeros1800 km esén representados por el modelo C de Fontenla (Fontenla et al.
1993), despéis desde800 hasta3500 km utilizé el modelo de Zirin et al. (1991) y para
la zona de transion y la regon de la corona comprendida en&#0 y poco nas de
los 40000 km utilizé el modelo de Gabriel publicado en Schmelz & Brown (1992).

El modelo considera una atsfera compuesta totalmente de Higieno y totalmente
ionizada arriba de los 1000 Km. Ademas, utiliza como modelerdison el Bremms-
trahlung.

El modelo extiende la Cromosfera hasta 8590 K y reproduce las observaciones,
sin embargo no puede explicar la gran vaaceén la temperatura de brillo observada
arriba de lo20 GHz.
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Su modelo contempla la incldsi de esfrulas, pero repartidas aleatoriamente en 2D,
suponiendo variaciones tanto de temperatura como de @ehglé forma separada).
Resolviendo en parte el abrillantamiento al limbo, teniecmmo un mayor impacto la
variacbn de la densidad, as que la variabin de temperatura. Utilizamos este modelo
en nuestro trabajo, nombrandolo como CAIUSO05.

3.2. Modelos T@ricos

3.2.1. CS00

Otra aproximad@n para construir atbsferas cromosficas lo podemos encontrar en
los modelos de Carlsson y Sten (Carlsson & Stein, 1995, 1992)2Bstos modelos
se basan en el calentamientd@istico producido por ondas de choque los cuales hacen
aumentar de forma temporal la densidad y la temperaturahiaano diamicamen-
te la profundidadbptica y en este caso, la régi de formadn de algunas lineas de
emisbn. Como entrada utilizan un espectro de fluctuaciones deideltes de baja
frecuencia en la linea de Fierro detectada por Lites et 8PI)L Usando unadigo
dependiente del tiempo y resolviendo las ecuaciones dediidmica y de transferen-
cia radiativa en una dimerisi, resolvéndolo con el ratodo nungrico de diferencias
finitas. Ellos construyeron choques en la Cromosfera y logpapanon con puntos bri-
llantes de la linea de emési del Ca. Basados en es@auilos, los autores concluyeron
que ocasionalmente fuertes pero solitarias ondasti@as con un periodo de repeti-
cion de aproximadamente 3 minutos, proggdose en una atrefera fia en equilibrio
termodiramico podran estar calentando toda la Cromosfera solar. Sin embaygm ¢
apunta Kalkofen (2004), el modelo es extremadamente degpeadiel tiempo y difie-
re significativamente del promedio de la Cromosfera solaneRemente, Fossum &
Carlsson (2005) argumentan que en base a sus simulacionge deflenerg adistica
observada es demasiado baja, al menos por un factor de 1 kegnostraa que las
ondas aasticas no pueden constituir el mecanismo dominante paedeitamiento de
la Cromosfera.

3.3. Modelos Semi Emfricos

3.3.1. VAL

Los modelos VAL se publicaron en 3 &los (Vernazza et al., 1973, 1976, 1981),
cada uno de ellos explica de forma detallada kiswos involucrados en su modelo.
Publicaron en total 5 diferentes modelos (A,B,C,D,E) parardiites regiones de la
Cromosfera, el modelo C es el promedio de las 4 regiones qaednade caracterizar:
oscuro, muy oscuro, brillante y muy brillante.

Estos modelos fueron muy importantes porque demostrat@pagia existir un nini-
mo de temperatura seguido de una subida importante en &gitde la Cromosfera.
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Este modelo seftlas bases teoricas para alaulo NLTE de las abundancias. Ademas
de generar una serie de discusiones que siguen hasta abogemplo, la altura a
la que se da el mimo y la temperatura a la que se encuentra. Otros puntoseue
encuentran en discusi son los referentes a la extadsidel ninimo y la temperatura
de la Cromosfera alta.

En Vernazza et al. (1973), proponen un modelo de la Cromosfaéizzando observa-
ciones en diferentes lineas de erbisiprincipalmente en el Ultra Violeta, para el caso
de H,H~, Cly Sil. La atnbsfera es tratada en equilibrio hidratto pero no se asume
equilibrio termodi@mico. Es un modelo ermico pues usa lécnica de modificadn-
iteracbn para igualar las lineas de endisitedricas con las observadas a diferentes
alturas. Es importante recalcar que s@estsando la lineas de entdisiformadas en el
centro del disco solar.

En Vernazza et al. (1981), encuentran el espectro sintééisde el ultravioleta hasta el
radio, resolviendo la ecudmni de transferencia radiativa utilizando especies calasla
en NLTE, resolviendo las ecuaciones para el biigmo, Carbono y otros 6 componen-
tes en la Cromosfera para el Sol Quieto. Con una disti@ioude temperatura se resuel-
ven las ecuaciones de equilibrio estdido, la ecuadin de transferencia radiativa para
lineas de emién y continuo en equilibrio hidrogtico para encontrar los estados de
ionizacbn y excitacbn a partir de la ecuawn de Saha y de los niveles engtigo con

la funcion de poblaciones de Boltzmann.

Con el neétodo de prueba y error ajustan la distriliucide temperatura para que el
espectro emergente sea l@snparecido al observado. Usaron las observaciones del
Skylab EUV para determinar el modelo final. Esto quiere degaie el perfil de tempe-
ratura se basa principalmente en la eénisen el Ultravioleta. Este modelo solo llega
a la Cromosfera alta. Y es el mas completo que se ha realizada &hora, ya que
adenas de publicar sus perfiles de temperatura, densidad yopresnbén incluyen
los coeficientes de despegue para los principai@®os. Los coeficientes de despegue
son importantes porque nos indican que tan fuera de edaitégnmodiramico local se
encuentra un sistema. La tegue involucra este modelo es la base para la implemen-
tacion de nuestros propios modelos yaeexplicados en el capitulo 5. Los modelos
utilizados en nuestro trabajo son nombrados como modela®\VXALC o VALD.

3.3.2. FAL

Fontenla continuo con losatculos de Vernazza y pubéiovarios artculos con mejoras

a los modelos VAL (Fontenla et al., 1990, 1991, 1993, 2006720Jno de los puntos
importantes que trata de resolver es la subida en tempe@dua Cromosfera alta.
Para ello, inserto un nuevo mecanismo de d@nsener@tica, llamada difugin am-
bipolar. En sus artulos mas recientes, demuestra que no es necesario aumenta
forma significativa la temperatura de la Cromosfera altas paudifusbn permite tener
gradientes de temperatura suaves por regiones igualedatelebas que los modelos
VAL.

Los modelos FAL, en especial el modelo C7, es el tomado com® [as nuestros
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calculos de temperatura de brillo (Fontenla et al., 2006jné&tielo C7 es una actuali-
zacibn del modelo C de VAL.

3.4. Resumen

Las 3 diferentes formas de caracterizar la Cromosfera so¢dtevan a varias preguntas
fundamentales sobre su compositmorfobgica:

1. ¢Cual es el espesor de la Cromosfera solar?

2. ¢Se puede considerar a la Cromosfera solar como una sedpateestratificadas
carentes de estructura magica?

3. ¢A que altura se encuentra elinimo de temperatura y alies el ninimo de
temperatura?

4. ¢Puede existir una rég donde la temperatura crece mtmnamente?

Proponemos que nuevos modelos de e@misnilimétrica, submilingtrica e infrarroja,
pueden arrojar informa@n sobre estas preguntas.
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Capitulo 4

Teoria de Transporte Radiativo con
Dispersion

4.1. Eltransporte radiativo con dispersbn

Existen diferentes tratamientos del problema para el pi@tes radiativo. Los prime-
ros trabajos, utilizaron la temperatura de brillo en lugatadintensidad esp#ica. Sin
embargo, esta aproximaci solo es @lida si suponemos equilibrio termodmico en
regmenes de radio. Para un tratamientasniletallado, presentamos los procesos de
emisbn con intensidad especifica. En De la Luz et al. (2007) emstools detenidamen-

te la teofa de transporte radiativo, consideranducamente la intensidad especifica
sin dispersbn, enfo@ndonos principalmente en la endisien el milinétrico. En este
trabajo, estudiaremos la téardel transporte radiativo considerando eldieeno de
dispersbn.

4.1.1. Paametros de Posidn y Direccion

La posicbn de un punto M queda definido por el vectdr, y, z) y la direccbn de
propagadn de la radiadn esta definida por el vector unitarida, 3, 7).

En una atrdsfera homognea plano paralela, [aica variable que define al punto M
es la altitud. La direcéin den es caracterizada por ahgulo# con respecto al eje z, 0
eje de profundidad, estngulo es tamiin conocido comg = cosf. El azimut es el
angulog.

El valor i es positivo para la radiam “saliente” y negativo para la radiaci entrante,
estos valores son definidos por convénciAlgunas veces es maacil utilizar =

| cosf| con la notadn +. y —p para especificar la dire@n de propagadn de la
radiacbn.

El azimuty es medido desde un eje arbitrario y normalmente en el settidas ma-
necillas del reloj.
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{ E Observador

Figura 4.1: Fun@n fase para la dispetsi.

4.1.2. Caracteisticas de la atnbsfera

Existen dos valores fundamentales para caracterizar oissfgra:

o, = coeficiente de absoim,

o, = coeficiente de dispei,

oc. = o,+ 0, = coeficiente de extinbn,

w, = (os/o.) = albedo para dispei@n simple.

El albedo es la capacidad de reflejar de un cuerpo. Por ot paes un coeficiente de
extincion expresado cotmmente en m'. El coeficiente de extinoh de masa esta de-
finido comoo. ¢ dondey es la densidad de masa. Estas definiciones se aplicarétambi
ao,y os.

Estas cantidades son generalmente funcionesydie la frecuencia, pero no dea.

La funcionp, (7, n,n’) es la funodn fase que caracteriza la dispérsen la direcénn
debida a la interacen con la radiadn proveniente de la diredin’, como se muestra
enla Figura4.1.

La funcion fase es normalizada de acuerdo a

H p(F 1, 7 )dn' = 4r. (4.1)

Una atndsfera se dice que es hon@ga si,, o, Y p no dependen dé La atnbsfera es
llamada conservativa cuandg = 1; este es un caso limite para dtsfieras reales cuan-
dow, es muy cercano a 1. La dispésies llamada isabpica cuande, (7; 7, n') = 1;
este es un caso ficticio que nunca pasa ersfenas reales.
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Profundidad C)ptica

La profundidadbptica en una atdsfera plano paralela es:

= / " ou(2)dz (4.2)

donde:z es la profundidad geo@trica. Tambkgn se puede definir como la profundidad
optica correspondiente a dos punfdsy M, como

T = /M2 oe(T)dr. (4.3)

My

Para nuestro trabajo, es importante definir

Tscatt = / 0s(2)dz,

T = Tapst Tscatt
d
5, — Tscatt (4.4)
dr

4.1.3. Caracteisticas del Campo de Radiad@n

La intensidad espé&iica, tambén conocida como radiancia espectra) es la unidad
basica en la teda del transporte radiativo.

Se define como la cantidad de eriar@ &) que pasa por unidad éeea (A) por unidad
de tiempo {t) por unidad deéangulo solidalw por intervalos de frecuenciagy() desde

una direcadn dadaf).
dE

~ dAdtdwdvi -0’

donder y n son los vectores de direéti y normal a la superficidA normalizados.
Las unidades de la intensidad especifica son

dI

[Watts nm?Hz 'ster!]
Tambén podemos definji como

7-n=cosf = pu.

Podemos caracterizar la intensidad esfjiErcomo una funéin dependiente de la di-
reccbn y el tiempo

I=1,0,0,t) [ergcm?seg’srad’ Hz ],
dondef = [0, 7]y ¢ = [0, 27].
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7

Intensidad Especifica
(Cantidad de Energia en
una sola direccién)

Flujo, proveniente de un emisor isotropico
(Energia integrada en todas las direcciones).

Figura 4.2: Diferencia entre Flujo e Intensidad Especifica.

De esta forma, es posible caracterizar la el@eeg un sola direcon.

Si por ejemplo, tenemos una superficie plana que emite en thiacciones sobre toda
su superficie en ambos lados, podemos analizar la @mssibre urinico punto en la
superficie en unanica direcabn, despreciando las dasdirecciones de propagani
(figura 4.2). Esta forma de analizar el proceso de émisbs ahorra una gran cantidad
de dlculos, ya que podemos suponer, si la ebmss isotbpica, e.d. con

]Z/(m - ]l/(07 gb? F)J

por lo tanto, la cantidad de en&igque se transmite, en una sola diréocen una
superficie finita, es igual a la intensidad especifica midtpla por ebrea que produce
la emisbn

F,=QlI,

dondeF, es el flujo yQ2 es elangulo $lido que subtiende élrea que produce la
emisbn.

Al suponer que en el proceso de erbisla disper$in es despreciable, el problema se
reduce a calcular la cantidad de enargue se va transportando de capa en capa o en
una trayectoria continua, dependiendo de la complejidadrdelema.

Al introducir el problema de emigsh no isotbpica, la funcdn de intensidad espiica

no es igual ni en direcén ni en posidn, por lo que para obtener el flujo es necesario
integrar.

F, = / I,(0,¢,t)cos(f)dw = F* — F~.

DondeF'* es el flujo saliente de una capa dad&y es el flujo entrante a la capa.
A continuacon, definimos la matriz de radiancia o matriz de polarizaci

Z(rn) =1[1,Q,U,V] (4.5)

sus elementos son los cuatro maetros de Stokes . El grado de polaribacésta ca-
racterizado por los parametros de Stokes

(Q2 + U2 + V2)1/2/I.
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ATMOSFERA H ‘d
PLANO PARALELA H R

I_{\nu}(tau_2)

\tau_2 )':' i

\tau_1

* 1_{nuj(tau_1)

Figura 4.3: Geomeéim de una atisfera plano paralela 3D.

Uy V dan respectivamente la direénide la polarizaéin y su elipticidad.
La funcion fuente est definida como

w

5,7, ) = 2o {[ psa )1 ydn' + (7 ), (4.6)
Y

3

dondeJ; es la emishn generada en ese punto. Para el caso de@mniésimica
Js( ) = [1 = @,o(7)] B(7)

dondeB(r) es la emighin de cuerpo negro en el puntoSi consideramos la polari-
zacbn (sustituimos 4.5 en 4.6) entonces tendremos como rdeuliamatriz fuente

VAGEDE

La tasa de calentamientoest relacionada con la divergencia del veckgrsus com-

ponentes son el flujo neto correspondiente a las tres doesiortogonales
h=-V-F.

La intensidad media en el puntees
1(7) = ——u(®
C An

dondeu es la densidad de enéagy c la velocidad de la luz.

4.1.4. Ecuaodn de Transporte

Comenzamos con la ecuaniclasica del transporte

Md]V(T7 Iuv ¢)

i L(T5 1, ) — Su(75 1, ), (4.7)
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donden y ¢ son la direc@n de propagabn como se muestra en la figura 413,es
la intensidad espéfica, 7, es la profundidadptica y S, es la funcdn fuente, todos
con respecto a la profundid@gtica. La funcdbn fuente enérminos de la profundidad
optica queda definida como:

+1
S, (r: 1, 6) = // D 1, 1 )T (1, )y + [1 — () B()

(4.8)
para el caso de emdsi termica local. La soluéin general de la ecudni de transporte
considerando diferentes profundidadgsicas en una atasfera plano paralela

1™
Ly (73 413 6) = L (0; s $)e™ TQ)/“—;/ Su(r; s ¢)e” T dr, (4.9)

T1

considerando solo la linea de \asinormal al plano de la aisfera {1 = 1, ¢ = 0)

I(m) =1,(m)e™™ ™ —/ S,(T)e™ Tdr, (4.10)

T1
Si suponemos que la furisi fuente es constante en el intervalo intercapa a una profun
didadoptica promedio®, = (7, + 72)/2), entonces

I(m) =1,(m)e™ ™ — S,,(TO)/ e "dr, (4.11)

T1

integrando
I(m) = 1,(m)e™ ™ + S,(1,)(1 —e™™ ™), (4.12)

Sustituyendo la funéin fuente

o, S

1) = 1) [ [ il s + 1 )l B)| -,
(4.13)

La ecuaddn anterior nos dice que la cantidad de efergsultante en la capa de pro-

fundidadopticar, va a ser igual a la endiggentrante en la capa multiplicada por un

factor de absoréin, el cual depende de la diferencia entre profundidagésas de la

capa entrante y la saliente. Por otro lado, la elagpgoducida sérigual a la emigin

generada, en este caso la producida por un cuerpo en eiguiibmodiramico nas la

enerda que proveniente de otra dirednij la cual, es dirigida hacia el observador.

Ahora bien, si suponemos dispénsiisotiopicap = p(u, ¢) en,, entonces

I(r) = L(m)e™ ﬂ”o o) / / du’d¢+[1—wo(To)]B(%)] (1-em),

(4.14)
Si suponemos que la radiaai es isotbpica enr,

I,(m) = L,(1)e™ ™™ + [pwo(1,) I (T,) + [1 — Wo(76)| B(70)] (1 — ™7 ™),  (4.15)
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este ultimo caso no corresponde al problema déstenas solares, ya que existen dos
origenes importantes de radianj el primero es la superficie solar y el segundo la
emisbn producida en la linea de visi.

Ahora, si suponemos que no hay dispansfp = 0, w, = 0) regresamos a la solumi
clasica de la ecua@n de transporte

I,(m) = 1,(m)e™ ™ + B(1,)(1 — e™™ ™), (4.16)

4.2. Disperson de Thompson

Ya estudiamos la forma en que la dispérsafecta la teda del transporte radiativo,
se debe de considerar un factor extra, el lamado factorgpedidn expresado por la
funcion fase. La fundn fase o fundn de dispersin nos indica la cantidad de en&xg
gue es reorientada hacia el observador. Esta enerdrante, viene de direcciones di-
ferentes a la direcon de propagadn.
Entre los procesos de dispénsj encontramos que para égimen del radio, el mas
importante es el producido por la dispérside Thompson. Este tipo de dispérsno
depende de la frecuencia y es producido por la intebacde un fobn con un electn
gue se mueve a velocidades no relativistas.
Para la disperéin de Thompson existe una dependencia entre la dinect® observa-
cion y el vector de campo@&ttrico de la onda incidente.
Para calcular la dispefsi de Thompson comenzamos con la potencia irradiada por una
carga acelerada que se mueve a velocidades no relatiisds gt al. (1972)]

p__W_ ¢ 20

dt 4me, 3 3

dondeg es la carga de la pactula, ¢, es la permitividad del espacio librela velocidad
de la luz yv la velocidad de la patula.
El movimiento de un eledbn producido por una campoéekrico se puede escribir
como

mv = el
entonces

L2 et 72
4dme, 3m2c3

es la potencia irradiada total de un eléatr

La secobn eficaz de disper@n de Thompsow se define como la potencia dividida

por el vector de Poynting, incidente

Y

1 2 et 12
P 47r603m203E
O'T:—:—

S, 1 g2
HoC

1 et 81,

2
o= 3dme2m2ct 3¢
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Dispersion de Thomson para Observador

una fuente no polarizada.

Fuente

Figura 4.4: Disper§in de Thompson promedio para una fuente no polarizada.

dondeR. es el radio dsico del electn. Para la dependencia angular de la radiaci
dispersada, sabemos que la ebrisimaxima se da &0° con respecto &, es decir,
perpendicular a la direa@n de movimiento, tambhn sabemos que la luz resultante
estaa polarizada a lo largo de la direbai de su movimiento, por lo tanto

dP
dop = 5—07
donde
dP = SdA = Sr2dQ

es la potencia dispersada en el element@nigulo solidod) = sinfdfd¢p con S el
vector de Poynting

?sin®6
167T2€OC37”2T
dondep es el momento dipolarettrico,d es elangulo entre la direcon del observador
y el vectorE de la ondaincidente, es decir, perpendicular a su divaate propagadn,
r la distancia entre el origen del sistema de referencia ys#mhador y la direccbn
del observador con respecto al origen del sistema de refardfvaluando

S =

dO'T .

aQ
Si laluz incidente no eatpolarizada, la exprasi de mayor utilidad es el promedio de
este sobre todas las direcciones de polariaci

R?sin* 0.

dor _ B2 1+ cos® 3

ds? c 2
dondef es elangulo entre la direcén de observadn y la direccbn de propagadn
incidente.

(4.17)
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Capitulo 5

Modelo de lonizacibn y Calculo de
Abundancias

5.1. Introduccion

Como pudimos observar en el capitulo anterior, necesitaralesilar la cantidad de
electrones que provienen de todos los elementoriqas. En especial elementos como
el Fe.

En este cajulo vamos a desarrollar el tratamientoitieo para el alculo de la densidad
electibnica mediante el equilibrio esfiatico.

5.2. lonizacbn NLTE

La ecuadbn de Saha no es suficiente para encontrar los estados dacionizle un
atomo. Para ello debemos de incluir los efectos que son pis@yor los choques
entre paficulas. Calcular los estados engtigos de las patulas conlleva un cambio
en los porcentajes de ionizaai.

A continuacén, explicamos lo ras detalladamente posible el proceso@euwo de los
estados de ionizawn de uratomo fuera de equilibrio termodimico local (NLTE), este
tratamiento es en general el dado por Vernazza et al. (1@Y8)tbargo la definién
de conservadin de carga y parte de su desarrollo es apdntacuestra.

5.3. Densidad Nun&rica de Electrones

A partir del principio de conservami de la carga tenemos que la cantidad de electrones
libre es igual a la suma de contribuciones efatitas producto de la ionizagi de cada
atomo

ne = Np+1nperr+2nperrr+1ncr+2ner+3nery +- -+ Neng N+ - -+ Npnz v
(5.1)
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donde¢ es unatomo cualquiera de nuestro modeloraico, N, es el grado de ioni-
zacbn de dichoatomo yne v, €s la densidad nuenica delatomo¢ en su estado de
ionizacbn N¢. La variableF' es el ultimo estado de ionizéci para elatomoé. La
variable= simboliza ellltimo atomo considerado en nuestro modelonaito. Esta
definicion nos lleva al siguiente modeldatico

ng = {th nHH}

Nge = {TLH@L NHell, nHeIII}
n5 = {nao,?’Lg’l,...,n§7N§,...,n£7NF}
nz = {na,m nzi,.-., Nz Ngs - - - anE,NF}

Como podemos observdrgueda definido como
¢={H,He, Li,Na,K,... ,Z}.
Entonces, la ecuamn 5.1 puede ser reducida a
= F
Ne = TLp + Z Z Ng’n&]\[&, (52)
§=H€ Ngil

Ahora bien, tenemos que la ecuatide Saha esta dada por

2 3/2
o) = (o) X0l /iT) 5.3

y tomando la definié@n de coeficiente de despegue (departure coefficient) dedVlenz

(1937)
n/ny
b= ———
ny /g
donden; es la densidad nuenica delatomo¢ en el estado enegtjcol, n, es la densi-
dad nunérica delatomo¢ en estado ionizado w;, n; tienen la misma definion pero
considerando el equilibrio termodimico. Quiere decir que el @anetrob, nos indi-
ca que tan fuera del equilibrio termodmico se encuentra nuestro sistema en el nivel

energeticol. De la ecuadn 5.4, despejando

(5.4)

,,,L*
I
ny = byng—;

k

donde

* h2 3/2 Wl
I T i
- =N (27rka> S0 exp (hvg, /ET) (5.5)
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es la ecuadin de Saha-Boltzmann para los niveles eatecgs en equilibrio termo-
dinamico, donder; es el peso estéstico delatomo¢ en el nivell y U, es la funcon
de particon para el siguiente estado de ionizaciTomando al Hidrgeno en su estado
base (= 1), tenemos que

B2 3/2
ny = binyne (271'ka> exp (xu/kT),

ya que para el caso del Hayenow; = 2, U, = 1, ny, = n, Y xu = hvy,, siendo este
ultimo la energa de ionizadn del Hidibgeno. Entonces, podemos definir

n1 = binyno(T). (5.6)

Ahora bien, sabemos que para el Higeno se cumple

N
ng = E ny + ny,
=1

donde N son el numero de niveles ereigps considerados en nuestro modetorato
paraé. La expresbn anterior, nos indica que la cantidad de gkno total se puede
expresar como elimero deatomos en los niveles enéticos/ mas el Hidbgeno
ionizado. Entonces

N

ng = n1+2 nl—l—np
=2

N
n

ng = n1+—g n; +ny,
M=

N
ny
ng = n1+n15 — +ny,
=

N
ng = <1+Z%> + 1y, (5.7)
=2 1

utilizando esta ultima ecuam y tomando la ecua@n 5.6 tenemos que

N
nir = nemyby(T) (1 + %) +
1
ahora, definiendo

d = byp(T) (1 +3 ﬂ) , (5.8)



entonces, tomando las ultimas dos expresiones y utiliz&r&lo

ng = (ne — i Z Nene n, ) (1 + dne)

¢=He N¢=0

definiendo a

= F
Z = Z Z Ng’n&]\[g (59)

f:He Ngil
tenemos que
ne—i-an—Z—Zdne—nH:O

acomodamos logtminos para tener una ecuaticuadatica
dn?+ (1 — Zd)n. — (ng +Z) =0

cuya soluadbn paran, es

n —(1—-2Zd)++/(1 ;dZd)z + 4d(ng * Z). (5.10)

La densidad eledbnica queda eretminos de los siguientes aanetros:

ny : Densidad total de Hidigeno
Z . Contribucbn de ionizadn
b; : Coeficiente de despegue para el lbgiEno en su estado base
T . Temperatura del sistema
(T) : Ecuacdn de Saha para el Hioigeno
n;/n1 : Razdn entre poblaciones en el nivaton respecto al estado
base para el Hidgeno.

En las siguientes secciones, desarrollaremoglelto para cada una de las variables
enunciadas.

5.4. Densidad total de Hidibgeno

Existen 2 formas de definir la densidad de 8gkno, la primera y és facil es supo-
niendo un perfil de altura. Sin embargo, en esta éacdesarrollaremos la forma de
calcular el Hidbgeno a partir de la densidad electronicg) (el parametro de despegue
para el Hidbgeno en su estado base)( la temperatural() y la funcion que define la
velocidad de turbulencia.

Suponemos una afrefera esitica donde

dp

=+ = 5.11
7 = 9P (5.11)
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agu p es la predin, z es la profundidad geogtrica,g la aceleradn de la gravedad y
p la densidad. Para definir la densidad, sabemos que ebgtido y el Helio son las 2
parfculas que tienen &s impacto en la masa total,i @gie definimos la densidad en
terminos de estas dos partlas

p=mpgng +4dmynge,

dondem es la masa amica para el Hidsgeno,n; la densidad de Hidmgeno yn ;.
la densidad del Helio. Hay que multiplicar por 4 ya que el maémico del Helio es 4
veces el de Hidrgeno. Si definimos & = ny./ny entonces

p=mpg(l+4Y)ny. (5.12)

Para definir la preén, por el momento tomamos en cuenta la @mregroducida por

el propio gas en equilibrio hidragtico mas la preén por turbulencia, en c@plos
posteriores podremos modificar esta deftmgpara observar el impacto de diferentes
tipos de pregin

1
P =Dy +5pv (5.13)

dondep, es la presin del gas en equilibrio termodimico, es decir
Py = ntkT
donde
Ny =Ny + Npge + Ne,

entonces

pg = nu(1+Y) 4+ nJkT.
El segundo termino de la ecuani5.13 es la pre@n debida a la turbulencia, caracteri-
zada por el pametrov, definido como la velocidad promedio de turbulencia.

De la ecuadin 5.2 y definiendo & = n,/ny tenemos que la densidad eléctica
puede expresarse como

ne =nygR+ Z,

ahora bien, necesitamos resolver 5.11, para ello, proposema fundn tal que la
densidad quede earminos de la preén, e.d.

gp=1Ip (5.14)
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dondef es una fun@n que no dependa de la densidad, entonces

;oo

p

gmp (1 +4Y )ny

Pg + %pvf
gmp (1l +4Y )ng
nu(1+Y) 4+ nJkT + smpu(1 4 4Y )ngyo}
gmp(1+4Y )ng
nu(1+Y) 4+ ngR+ ZIET + smu(1 +4Y )ngv}
gmp(1+4Y)

= : 5.15
(1+R+Y)KT + kTZ + smp(1+ 4Y )} (.19

Podemos re-escribir 5.11 como
dp y
dZ - p?
cuya soluabn es

o) = e | [ ff(@da:] (5.16)

De 5.14 tenemos que

entonces sabemos de 5.12 que

my(1+4Y )ny(z) = %,

finalmente llegamos a que la densidad de bligno a una alturaes

R (0.0

mriETgl (5.17)

En resumen, para calcular la densidad de étigno necesitamos

T(z) : Latemperatura del gas ala altura z.
v(z) : Lavelocidad de turbulencia a la altura z.
Y =ng./nyg : Laradn de Helio con respecto al Hialgeno.
my : Lamasa dmica del Hidbgeno.
g : Laaceleradn gravitacional.
R =mn,/ny : Larazdn de protones con respecto al Higeno.
Z : Paiametro de contribubn de electrones.
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5.4.1. Calculando el paametro R

Para calculafz, podemos expresarla egrininos de la densidad ele@tiica y del valor

“d” definido en 5.8. Sabemos que
n
R=-L

ngy
entonces de 5.7 tenemos

dividiendo entre:, tenemos

R:

w1y, ) 41
ahora de 5.6, sustituyendo

R:

1
L b (1) (14 20, 2)

entonces por 5.8
1

R:
1+ dn,

(5.18)

5.5. Calculando la funcon de contribucion Z

La funcion Z (ecuacbn 5.9) nos dice la cantidad de electrones por especie qusase e
generando en nuestro sistema suponiendo equilibrio tendmico. Este tratamiento
se puede hacer debido a que elgmaetrob, es el encargado de absorber toda la com-
plejidad del @lculo fuera de equilibrio. Agpodemos tratar a la furim Z como una
contribucbn clasica de equilibrio de ioniza@mi termodi@mico.

Comencemos definiendo la ecuatide Saha para 2 niveles de ionizacconsecutivos
para el misma@atomo

n 1 2Tme 3/2 U
e Lo ()T oxp (s /KT)
nnyE TNe ’LLNE

si P, = n kT entonces

n 1 2 e 3/2 U
DENewn _ 2 5 ( T ) (kT)E)/QMeXp(—X&N&k/kT)

Tlg’]\/6 Pe h2 UNg
entonces
n u 5040
log N 01761 — log(P,) + log Nert 4 95 logT — Xe Nk ——  (5.19)
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con N
ng Ne €XP ( ék;]f ) (5.20)

dondeg; v, es el factor de gaunt paraaibmog en su estado de ionizéci N. Se debe
cumple para cadatomo¢. Podemos definir entonces

e N,
log 2L — £, (T, n,)
n£7N€

es decir

0feneTmedyy (5.21)

lo cual indica que para generar los valoreswde, es necesario realizarlo de manera
iterativa, realmente, son estos los valores importanted exculo deZ. Otra conse-
cuencia es que debido a la simultaneidad de las ecuaciobesnds de incluir otro
conjunto de ecuaciones para que puedan ser resueltas:

F
ng = Z ’I”L&Ng,

sto

Mg Ney1 — 1 & Ne»

y al mismo tiempo, se debe cumplir que

B _ A, (5.22)

ng

para cada@atomo¢, dondeA, es la abundancia relativa al Hayeno para ehtomo¢.
Como pudimos ver, para calcular Z necesitamos los siguigateses iniciales

¢ : Un conjunto deatomos
A¢ : Abundancias relativas al Hidgeno
n. : Densidad electmica
ge.Ne : Factor de gaunt para atomo¢ en su estado de ionizaéri N;.
Xenek : Enerdadeionizadn para eatomo¢ en su nivel de ionizadn N¢
T : Temperatura

5.6. Calculando el coeficiente de despeguge

Definimos el equilibrio estastico de uraitomo¢ en su estado de ionizaci NV, el nivel
energgticol como para\N niveles energticos

N
m=1(7#l) m=1(7#l)
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CONTINUO CONTINUO
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G m=2 m=2 G
E E
T T
I I
C ¢ C
o] m=1 m=1 0
S ESTADO BASE ESTADO BASE S
P_Im P 1k P_ml P kil

MODELO DE EQUILIBRIO
ESTADISTICO

Figura 5.1: Modelo de equilibrio eststico. Podemos observargjicamente el signi-
ficado de las tazas de excitaniy desexcitaéin.

donden, y n,, son densidades@mnicos con diferentes niveles enetigos ligadosy,,

es la densidad nu@mnica parsatomos ionizados ¥, ; son las tazas para la transiciones
de: a j (ver Figura 5.1). Se tiene que cumplir que para cada modélnied ¢ se
cumpla

N
NeNe = > T+ g, (5.24)
=1

es decir, la densidad@nica de& en su estado de ionizéei N, es igual a suatomos no

ionizados en sus diferentes niveles de er@engas losatomos de esa especie queaast
ionizados. Por otro lado, si realizamos la suma en 5.23/parg, 2, . . . , N, obtenemos

la ecuaaddn de continuidad

N N
nkzpk,l = anpl,k- (5-25)
=1 =1
Utilizando la ecuadin de continuidad y tomando de nuevo 5.23 gafal,?2,...,N,
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podemos re-escribirla como

N N
N (Pkl + ZP’“3> = ’I”Llplk + anﬂk

=2 =2
Si definimos
N
L=>) Py (5.26)
j=2
y
1 N
U=—> nP; 5.27
nZ 3Pk (5.27)
entonces

ng(Py + L) = ny (P + U),

acomodando lo®tminos

n
Py+L=—"(Py+0),
ng

tomando de la ecuam de Menzel (5.4) coh = 1 tenemos

*

n
X (Pa+L)=b (P +0). (5.28)

n

Ahora bien, losérminosP,; y Py, pueden escribirse como
Py = Ry + Cy (5.29)

P = Ry + Ciy, (5.30)

dondeRy, son las tasas de recombin@tial nivel energticol y C;, son las tasas de
recombinadn debido a las colisiones. Este ultimo termino tiene sergmo cuando
se satisface

Cr = n—l*CZk, (5.31)
M

es decir, se encuentra en equilibrio con respecto a la icbizgor choques. Ahora,
paraRy se debe cumplir

Ry = LR}, (5.32)
ny,

de nuevo, el principio de equilibrio, donde

<1 2hv?
R} = 477/ ﬁal(u)e’hu/w (—;j + Jl,> dv.
Ukl

&
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Si J, esh dada por la ecuamn de Planck, entonces

<1
R} = Ry, = 47T/ Eal(u)JudV. (5.33)
Vil
Tambén podemos escribir
P = n—iPﬁg (5.34)
N
donde
Py, = Ry, + Cu

El terminoC};. de ionizacbn por choques de la ecuani5.31 esi dado por
Cik = neSu(T) exp (—hv/kT). (5.35)

Ahora bien, regresando a la ecu@tb.28 y tomando 5.34 tenemos doa 1 tenemos

P+ %L = by(Pyy +U)
1

entonces "
R, + Ciy + (nj/ny)L

Ry, +Cy+U
Para calculab, para uratomo¢ en su estado de ioniza@ti N, necesitamos

by =

«,(v) : Seccon eficaz de choque datomo¢ para el nivel energficol.

v, Frecuencia a partir de la cual sufre ioniZaci
T . Temperatura
J, : Intensidad promedio.
n. : Densidad electmica.
2, : Coeficiente de ionizadh colisional para el estado
L : Contribuciones por recombinaxi
U : Contribucbn de ionizadn (5.36)

5.6.1. Calculando el paametro L

De la ecuadn 5.26 y tomando la ecudgi 5.29 tenemos

tomando 5.31y 5.32



entonces

Todos los paametros necesarios para calcular L yaestalculados en la seéci ante-
rior.

5.6.2. Calculando el paametro U

La expresbn P, definida en la ecuath 5.30 indica que?;;, son las tasas de foto-
ionizacbn y Cy;, las tasas de ionizami por choques. La variablg;, esta definida en
5.33 y(y, en 5.35. Tomando estos valores, entonces la easn&c27 se transforma en

L (Rjr + Cjr)

3

>

J

3

N
=2

quedando erérminos den;/n;. Estos &érminos s&an calculados en la siguiente sec-
cion.

5.7. Calculando lasn; densidades

Teniendo uratomoé en su estado de ionizéci N, necesitamos conocer la densidad
para cada uno de sus niveles de ereergbgicamente las densidades depeadetel
modelo de niveles de enéaggue estemos utilizando. En esta seacieremos que aun
cuando hayamos puesto la densidad ebeita en &érminos del coeficiente de partida
b, sel necesario calcular las diferentepara cada nivel eneggjco para cada modelo
atomico. Ad que regresemos a la ecuatide continuidad 5.24, dividiendo enitg

2y Tk Ttotal (5.37)

Y
nn n;

de la ecuadn de Menzel (5.4), para dos niveleg j tenemos

mo_ bung (5.38)
nj bj n;‘ ’ '
sustituyendo en 5.37 tenemos
Nt om n
L o e (5.39)
—1 bj nj nj nj

de nuevo, de la ecudamni de Menzel

n 1ng

- *

nj bj nj
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sustituyendo en 5.39 tenemos

N *
Z _n_l l_ _ Niotal
— by n} b n n;
entonces
l 1 nj
ntotal/ (Z b k) .
=1 J
Como podemos observar, tenemos u dependen(bljayidae b;/b;, las cuales calcu-

laremos en la siguientes secciones.

5.8. Calculandob; /b,

Para calcular los niveles enét@gos, Io haremos eretminos de los coeficientes de
Einstein. Los érminos definidos para las tazas de cambio de niveles &i@rg para
estados ligados pueden expresarseaninos de los coeficientes de Einstein

Pji = i + BjiJyi + Cji
Pyj = BijJji + Cij

para(j > i) donde<;, %;; y %;; son los coeficientes de Einstein para la eomisi
esponénea, emidin estimulada y absokm, respectivament&.;; y C;; son las tazas
de desexcitadin y excitacbn colisional relacionadas por

El termino J;; es la cantidad de radidei incidente que afecta al sistema y esta dado

por
Jji / oy J,dv

Jl/ Inud
47r w

es la intensidad promediogy, es el perfil de absorgh normalizada de tal forma que

/@W:L

Tambien sabemos que los coeficientes de Einstein se relacionan com

QhV?i
Ay = En RBji
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wj%ji - QI)Z%”
Ahora bien, a profundidadespticas grandes, el numero de absorciones tiende a ser
igual al numero de emisiones. Esto quiere decie tns Erminos del equilibrio es-

tadstico tienden a cancelarse, haciendo mas complicadal@ilo. Para resolver este
problema, Thomas (1960) define el equilibrio de niveleseeminos de su emign

(i + Bjidji) — 0iBiJji = niipji,
dondep;; es el termino radiativo neto definido como
pii=1— jji/Sji7
dondeS;; es la funcbn fuente para una linea, definida como
2hv3 /e
(w;/w;)(ni/n;) — 1

Ahora bien, utilizando la ecuam de continuidad 5.25 y la ecuéaide equilibrio es-
tadstico 5.23 podemos llegar a

Sji —

N N
ny Z (]Dlm + <@lm) - Z nm(Pml + @ml%
m=1(-1) m=1(1)
donde
_ PuPy
! Z?:l Pkl’

la cual puede ser escrita como

Zfﬁylzplz_‘_ Z Zlm an ]lﬂ]l"‘ Z nm ml»

m=1(#£l) j=l+1 m=1(#£l)

donde
ZU = Cz'j + 91]
TambEén puede ser escrita como

Z%lzplz‘l' Z Zlm Zn] ]lp]l+ Z nm (540)

m=1(l) j=l+1 m=1(1)
donde
«Qflji = Aji
y
Z5 = i Zji.
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donde
Vi = QDJ' exXp (—thl/k?T)

La ecuaddn 5.40 genera un conjunto de n ecuaciones conaginitas, de acuerdo al
nimero de niveles enegjcos de nuestro modelataico. Se resuelve para calcular las
tazash, /by, b3 /by, etc. Dividiendo, podemos obtener ladazntre las diferentes tazas.
Si necesitamos calcular un coeficiente de despegue podeaneddicon el siguiente
aralisis.

De la ecuadn de continuidad y utilizando Menzel (1937), llegamos a

N N

dividiendo entreu}/(n;w,) llegamos a

N n* N n*
W, —L P = by, —= Py,
Ik 9

n ny

=1 1 =1 1

como -
M @exp (—hv; /ET)

ny W

entonces

=1

N N
> wiexp (—hwn /KT)Pf = by exp (—hvn /kT) Py,
=1

si definimos a
QZ,:‘ = 'U_)l eXp (_hyll/kT)Pl}i; e f}/lf)l}:

Qu. = wy exp (—hvp [KT) Py, = v Py,

entonces, dividiendo entte y despejando

N N
b

bj = Z Qii/ Z #Qlk (5.41)
I=1 =1 J

Ahora bien, para calcular los niveles de efi@rmecesitamos
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=8

Coeficiente de Einstein para la endisiespordnea.
Coeficiente de Einstein para la endisiinducida.
; : Coeficiente de Einstein para la absorci
i : Radiacon promedio que llega al sistema para el nivel eggeg ji
p;i : Paametro de radiadn neta
T : Temperatura.

Nl s%g E& i%

Podemos observar finalmente que aun nos falta calcularggrtomo.J;;. Sin embar-
go, debido a que;; depende d¢&;;, calcularemos este ultimo en la siguiente subsec-
cion.

5.8.1. Calculando el paametro Jj;

Finalmente llegamos al pametro nas interesante de todo dlculo. Este pametro
depende principalmente del perfil de la linga El perfil de la linea en realidad es una
convolucbn entre una gaussiana y una lorenziana. La forma la dictent@oh de Voigt

&, ¢ / h ¢ de (5.42)

- Avpmd/2 |- a? + v — (v — 1)/ Avp|?

donde
a = 5/A)\D,

en esta ecuatn ) esta definida como

5o (TN ey
= Crad + Coaw (W) s000) T Cst (W)

dondeC, .4, Coaw Y Csu SON los paimetros radiativo, van der Waals y de Stark. El
parametro p depende del efecto Stark. Elgmetro de ensanchamiento dopplexp

esta definido como
1 7T V2
- _|_ -
M 5000 9.1

DondeV es la velocidad ehm /s y M es la masa @mica relativa al Hidbgeno. Final-
menteArp esta relacionada como

1/2

A

AXp = 0.091
Ap = 0.09 3000

?

Avp/v = AXp/\

La funcion ¢, depende de la profundidad, debido dlieV, ny; y n. son variables
dependientes de la altura.
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5.9. Resumen

En esta secbn enunciaremos las ecuaciones y los valores inicialessagos para
iniciar el calculo del equilibrio estadtico.

5.9.1. Modelos Abmicos y Constantes Necesarios

La siguiente lista son los valores necesarios paraleuto del equilibrio estddtico:

1.

2.

Definir el rumero deatomos involucrados en el equilibrio edtstato.
Definir la densidad nuérica de cadatomo con respecto al Hidgeno.

Contar con un modelo@ico para cada especie. El modeléraico consta de
los siguientes pametros (para cada especie, e.d. para éal@o y para cada
estado de ionizaon):

a) Definir el numero raximo de niveles eneggjicos.

b) Contar con los pametros de Einstein para cada trartsicentre niveles
energticos ligado-ligado.

c) Tener una lista de frecuencias centrales para cada tramsatre niveles
energticos en una “Lista Ordenada” pero @nrminos de su eneia

d) Definir los pesos estésticos para cada nivel enético.

e) Definir las funciones de parti@n para cada nivel eneztico.
f) Saber la eneiig de ionizadn para cada nivel enertjco.

g) Tener la frecuencia inicial de los fotones ionizantes.

h) Contar con los pa@ametros de radiagn, de van der Waals y de Stark para
cada transi@n energtica.

5.9.2. Valores Iniciales

Estos son los valores iniciales necesarios para “inicibcagulo del equilibrio es-
tadstico. Los perfiles son fijos, mientras que los valores atés de densidades son
necesarios para iniciar el equilibrio en cada capa o emgbginto de la atmosferas.

1.

2.

Contar con los perfiles de temperatura, de velocidad dopy#evelocidad de
turbulencia y de densidad de Hadyeno con respecto a la altura.

Contar con valores iniciales para cada altura de |&sfena, en este caso: densi-
dad electbnica, densidad para cadtomo en sus diferentes etapas de ion&aci
(especies) y densidades de niveles egtirgs para cada especie.
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5.9.3. Ecuaciones a resolver

AXp

AVD

Ry,
Py,

1/2

A

1 T N V\?
3000 | M 5000 9.1
A)\Dl//)\

0.3
nHI T Ne \P
Craa + Coaw (15 <5000> +Cou (973)
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(5.43)
(5.44)
(5.45)
(5.46)

(5.47)

(5.48)

(5.49)

(5.50)

(5.51)
(5.52)
(5.53)

(5.54)

(5.55)
(5.56)
(5.57)

(5.58)
(5.59)

(5.60)

(5.61)
(5.62)

(5.63)



Zij = Cij+ P (5.64)

Zi; = viZji (5.65)

Qlk = 'lel—/t (5.66)

Qe = mbPu (5.67)
byny 1n;

n; = Niotal/ (Z bl nl +b_n_]’:) (5.68)
7%

b = ZQlk/Z 5, O (5.69)

A partir del sistema de ecuaciones

Z%lzph + Z Zlm Z TL] jlp]l + Z nm

m=1(7#l) j=l+1 m=1(##l)

se resuelven las tasag/b; y entonces se vuelven a calcular fasde manera iterativa
hasta que converga tanto esta variable como las tagas

51






Capitulo 6

Emision y Absorcion

6.1. Funcbn Fuente

En este trabajo usamos la ecusrcde Planck:

2h13 1
2 exp(hv/kT)—1

En equilibrio termodiamico podemos suponer

S, =1,.

I, =

(6.1)

En la figura 6.1 podemos observar la forma de la émisbn respecto a la frecuencia.

6.2. Funcbn de Opacidad

6.2.1. Bremmstrahlung Chsico

En la literatura (Kurucz (1979), Rybicki & Lightman (1986)h&eznyakov (1996),
Dulk (1985)) podemos encontrar diferentes formas de eaptasuncbn de opacidad
para el Bremmstrahlungasico, sin embargo, todas ellas se pueden resumir como

i B2 /5 S 72 .
KT = D ko T s
dondee es la carga del electron,la velocidad de la luzy la masa del eledhn, & la
constante de Boltzmany, el estado de ionizagn, T' la temperaturay la frecuencia,
n. la densidad eledbnica,n; la densidad de ionesgy;(Z;, T, v) el factor de gaunt.

(Zia T7 V) (62)

6.2.2. Bremmstrahlung Inverso

Si un ion positivo, como es el caso del ot genera Bremmstrahlung, ésjico su-
poner que un ion negativo, como el caso de H- produair intercambio de momento
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Ley de Plank (T = 100 K)
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Figura 6.1: Emisin de cuerpo negro con una temperatura de 100K, donde podemos
observar que el aximo se da en la regin del radio.
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similar al Bremmstrahlung pero en diregoicontraria, en lugar de jalar al eleutr lo
repelera.

Este proceso fue estudiado por Golovinskii & Zon (1980), resultados concluyen
que para el caso miligtrico e infrarrojo la secon eficaz de choque es similar al caso
clasico. Encuentran que laaxima diferencia existe cuando~ e dondee es la enera
necesaria para arrancar un eléotdel potencial dehtomo yw la frecuencia. La co-
rreccbn calculada por Golovinskii aumenta en casi 60 % la $eceficaz de choque
en la frecuencia @xima, pero deca@épidamente para frecuencias mas bajas.

Por lo que es posible considerar las ecuaciones del Brentthsigachsico.

6.2.3. H-

En John (1988) encontramos los dos mecanismos mas impesjaata H-.

= El mecanismo de foto-disociam “Wild” Wildt (1939)

hv+H — H+e

= La interacodbn neutra, Zheleznyakov (1996)

hv+e +H — H+ e

Como las longitudes de onda@stentre 0.4 y 40mm, el mecanismo de foto-disodiaci
puede ser eliminada (Alexander & Ferguson, 1994).
En realidad, la interacon neutra es la mas importante a longitudes de onda &tilim
cas e infrarroja. La funon de opacidad para la interagoineutra puede ser expresada
como

ki = kY Pong
dondek!’* es el coeficiente de absadai publicado en John (1988F,. es la presin
electbnica yny la densidad de Hidgeno total.
Para calcular la densidad de H- utilizamos la ecwagublicada en Vernazza et al.
(1976)

nu— = 1.0354 x 107 by _nong T35 (6.3)

dondeby _ es el coeficiente de despegue para el H- en su nivel base.

6.2.4. Funcon de Opacidad Total

Nuestro modelo de opacidad incluye Bremmstrahlu@gicb, H- y Bremmstrahlung
inverso.

_.n B— H—
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6.3. Factores de Gaunt

Dado que las funciones de opacidad son calculadas ustsick ¢hsica, es necesario
multiplicar por el factor de gaunt. En pocas palabras, e¢bfade gaunt es la corred@ni
cuantica al intercambio de momento. Ligi€a chsica supone que el cambio de mo-
mento entre un iony un eledm es continuo, sin embargo el resultado de la intedacci
se traduce en fotones, los cualesaastuantizados. Esta pediaediferencia produce
un espectro diferente. En Rybicki & Lightman (1986) encantra una tabla donde se
puede calcular los factores de gaunt promedio para las @onds de temperatura y
densidad que se supone existen en la Cromosfera:

kT
z=fu(T,2) = 7Ry (6.5)
dondeRy = 13.6eV es la constante de Rydberg y
hv
9999 / 99 99
h(z) = 1001 — 1000x (6.8)
1/2
‘/?gln {éﬁk—f <Z—f§—y> ] r<l,y<g(z)
1, < Ly>g(x),y < h(z)
_ 1/2
gln[g%] x>1y<l1
\[%%}1/2 x>1,y21

Este conjunto de ecuaciones tiene una modif@agia que Rybicki & Lightman (1986)
presenta un error.

6.4. Emisividad y Absorbencia Local

La ecuadbn de transferencia, puede ser representada localmerdesidgiiente forma:

]local = €abs T €emi (610)
donde
€abs — IO eXp(_Tlocal) (611)
es la absorbencia local y
€emi = Slocal<1 - eXp<_Tlocal)) (612)
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es la emisividad local. En este cagpes la emihn entrantey;,..; €s la profundidad
optica local yS;,..; €s la funcion fuente local.
Podemos definir

Er=1- eXp <_7—local) (613)

como la eficiencia de la emisividad local y
Al = eXp <_Tlocal) (614)

como la eficiencia de la absorbencia local. Como podemos\a@rsestos valores van

de 0 a 1, lo que nos indica es la eficiencia de la atmosferay pare absorber como
para emitir. Con estos valores, resolvermos de forma itarath camino optico para la
ecuacbn de transferencia radiativa.

Los parametrody; y A; son muy importantes en este trabajo, pues nos ayudaran a
entender el comportamiento local de la Cromosfera.
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Capitulo 7

PakalMPI

7.1.

Introduccion

PakalMPI es nuestro modelo de eraisiatmosérica especializado en la endsi mi-
limétrica submilingtrica e infrarroja.
Se encuentra dividido en los siguientesdulos:

1.

© N o 0o b~ w N

Parser diamico para la lectura de estructuraénatcas y de la estructura at-
mostrica.

Modulo para el computo de especiesmicas en NLTE.
Generador de geomgtr3D.

Métodos nuréricos necesarios en el modelo.

Solucbn nungrica a la ecuadin de transporte.

Modulo de funciones de opacidad y funciones fuente.
Sistema experto para integrar la ecbaadle transporte radiativo.

Modulo MPI para coordinaraiculos en paralelo de espectros s&fitios o de
imagenes bidimensionales.

El codigo fue escrito desde cero, con el lenguaje de progréamdz,i para plataformas
tipo UNIX, utilizando el estndar MPI2, aunque, ha sido probado ésito en compi-
ladores de intel con MPI.

7.2. Generando Espectros Simticos en LTE y NLTE

En las secciones anteriores estudiamos lddete emigin y el @lculo de abundancias.
En esta secon vamos a mostrar los pasos necesarios para producir espsioéticos.
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7.2.1. Condiciones Iniciales

Lo primero que realiza PakalMPI es leer la estructura atemiwst. Para ello, busca 5
perfiles fundamentalesen fubaide la altura sobre la Fotosfera: temperatura, densidad
de hidibgeno,atomos presentes y el @anetro bl. Con estos valores se generan en
una estructuradigica las capas estratificadas de la@fara. A cada capa atmési

ca, le corresponde un identificador. Este identificador esvaior de referencia para
relacionar la metalicidad de cada capa. Como en principiersab cuales son I@o-

mMos presentes en cada capa, lo que necesitamos saber egdiadcde ellos. Para eso,
tenemos un modelo decico con los valores fundamentales, como sus potenciales
de ionizacbn ener@ticos, los cuales utilizaremos mas adelante. Aatedel modelo
atbmico, tenemos que para cada capa atérast existe un valor relativo al hidgeno

de la cantidad deitomo en cuestin, no necesariamente constante entre cada capa.

7.2.2. Calculando la Densidad Electinica y las Abundancias

Tenemos un conjunto de&tomos y un perfil de valores relativos para cada capa, con
ellos podemos poblar la ecuani5.22.

Nuestro siguiente paso es calcular mediante la eonde21 las abundancias a partir
de la densidad total de hialgeno, la metalicidad y finalmente la temperatura. Esto lo
hacemos resolviendo de maneraatinica la ecuadin de Saha mediante una matriz de
nxn donde n es la cantidad de especies involucradas etcel@ y donde los valores
iniciales de la matriz son las abundancias absolutas dédogeatos que se encuentran
en cada capa.

Si quisiramos tomar el valor de la densidad el@aicta, simplemente tenemos que
sumar la contribuéin de cada especie, incluyendaemo de hidbgeno.

Para el caso de NLTE, el valor que nos entrega este priateulo, es el paametro Z

o contribucon de electrones diferentes al lddeno, contemplado en la ecuatis.9.
Cabe recalcar que la solaci de este pametro es totalmente dimica, no estamos re-
solviendo de forma explicita algn modelo esttico, al contrario, nuestro modelo crece
dependiendo de la cantidad @®mos que deseemos calcular de forma aatma.

Ahora necesitamos calcular el paretro d, que estudiamos en la ecoad.8, para ello
necesitamos fundamentalmente el coeficiente de apertutalsiima de la derecha de
esta ecuadin es mucho menor que 1, por lo que puede ser despreciadanBang,

el pa@ametro bl es muy diil de calcular, por lo que creamos una aproxirbadgjue
funciona muy bien.

Lo que hacemos es una aproxintatien el espacio de las densidades, temperaturas
y palametros bl. Es una aproximanitridimensional de estos [@anetros el que nos
da el valor mas cercano a bl. El problema es que hay pocasagtiblies con este
pal@metro, para nuestro trabajo usamos los valores publigaatogAL en su modelo

C. En el siguiente capitulo, mostramos los resultados dd@steca.

Con el paametro Z y d, podemos calcular la densidad etedtra en NLTE utilizando

la ecuacbn 5.10.
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Finalmente restamos elimero de electrones utilizado en formar H-, para ello, usamo
la ecuaddn 6.3.
Este proceso es iterativo, hasta que la densidad ehécér se estabiliza.

7.2.3. Calculando la Ecuad@n de Transferencia Radiativa

Una vez calculada la densidad eléciica y los iones, resolvemos la ecuacde trans-
ferencia radiativa a trés de un camin@ptico 3D. El caminodptico se calcula en
tiempo real y la ecuadn de transferencia se resuelve como

(L) = IAL)exp | =G L) + ol
+5,(L; +0.5dL) (1 — exp [—%(kl,([/i) + k’y(LiH))}) : (7.1)

dondeL; es la posidn de la celda “i” ,dL nuestro paso de integraci, S, la funcion
fuente yk, la funcion de opacidad.

La funcion fuente utilizada esta dada por la ecoad.1 y la funobn de opacidad por

la ecuaddn 6.4.

El proceso de integramn lo realiza el algoritmo inteligente Tulum, el cual estplea-

do en De la Luz et al. (2010). Este algoritmo busca en el cadptioo lugares donde la
emisibn es lo suficientemente interesante (este parametro peleshedido mediante el
parametro minimo de emin local que explicaremosas adelante) para ser integrada.
El proceso de integra@n se da en 3 pasos, un sistema experto que en principio tiene
una base de conocimiento para dar una recomenilgobre si es necesario integrar y
recomienda un paso de integi@ej un aubmata celular que guarda en que estado se
encuentra la integra@n y finalmente un coordinador, que decide que hacer a pattir d
estado de la integram y de la recomendamn del sistema experto.

Esta forma de integrar reduce en un orden de magnitud el digogmparado con la
integracon lineal.

Finalmente, un coordinador de procesos en paralelo fueemmgattado para realizar de
forma eficiente el &lculo de espectros s#ticos o de ilagenes bidimensionales.

7.3. Resumen

Nuestro modelo implementado en PakalMPI se encuentraecdoitanto en compu-
tadoras personales de uno o varios procesadores en Unixipen Tambén tenemos
una instancia ejecandose en el Centro Nacional de Supenputo. Los resultados que
hemos tenido en esta parte son verdaderamente sorprendeums utilizando 32 pro-
cesadores de la maquina Cray del CNS en San Luis Pptadimos generar espectros
sintéticos de 32 frecuencias, con pasos de integrede 1 km del centro del disco solar
en aproximadamente 3 segundos.
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Pruebas de convergencia y de estabilidad de la part@mceny del sistema experto
fueron presentadas en De la Luz et al. (2010), resultadososomuevos modelos de
opacidad y dealculo de abundancias se encuentran en el siguienttitap
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Capitulo 8

Espectros Sinéticos de la Cromosfera
Solar

En las siguientes secciones mostramos los espectrésicnstde la cromosfera solar
para diferentes escenaridsi€os. Nuestro modelo, llamado Celestun, utiliza modelos
atmoseéricos existentes (estudiados en elitdp 3).

Celestun, incluye las tres funciones de opacidad estudéadekcajtulo 6 y calcula la
ecuacbn de transferencia radiativa en NLTE desarrollado en étuapt y 5 y resuelta
por el ddigo PakalMPI definido en el caplo 7.

Las observaciones que utilizamos en eétgittlo son las recopiladas por Loukitcheva
et al. (2004) para diferenté&pocas del ciclo solar.

A continuacdn mostramos una parte importante de las simulaciones;a@hgdro nini-

mo de emigin local.

8.1. Parametro Minimo de Emision Local

Uno de los aspectos fundamentales eraédudo de espectros siticos es la caracteri-
zacbn de los errores asociados alaulo nunérico.

Uno de nuestros primeros trabajos conéisti averiguar si exigt una cota imima para
la emisbn local (Ecuadin 6.10). El problema fundamental es el tiempo de computo
para calcular las estructuras tridimensionales. Si tonsaanauenta la emi@n local a
lo largo de unaihea de vighn, nuestro algoritmo busca los lugares donde la @miss
significativa.

Por ejemplo, encontramos que para altas frecuencias, larroagtribucon se daba en
los primeras centenas de dihetros sobre la Fotosfera, pero déspua emisin era
poco significativa, menor al 10 %. Tenemos un escenario,elancthayor emigin se
concentra en regiones pedas y despés existen regiones extensas donde la émisi
local no es significativa, sin embargo, sumadas puedemn beggx significativas. ¢ Como
podemos tener un balance entre ambas regiones de tal foenaogLaproximemos a
una soluabn eficiente?
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En el panel superior de la Figura 8.1 podemos observar siioukes desde 7.5 GHz
hasta 7 THz (colores del negro al azul) utilizando el modeloA#iba de los 3,000
km la emisbn (Temperatura de Brillo) para todas las frecuencias hadieg su valor
final (converge). Obviamente, la convergencia del modeloreca diferentes alturas
dependiendo de la frecuencia. Podemos observar, que pata,dalaltura donde la
emisbn permanece invariable se da a 590 km (linea punteada).riomaste punto
como una referencia de alturia.j.
En el panel central de la misma figura, graficamos la eficieteita emisbn local
(Ecuacdn 6.13) como funéin de la altura para el mismo rango de frecuencia. Clara-
mente, el perfil de eficiencia de endisilocal para 7 THz, es el mas bajo para todas las
alturas. Ahora bien, si observamos el valor de la eficiengiardison local a la altura
h. es

By =I5 =1x10""

Este valor es importante, porque nos da una referenciadbsul el proceso de enisi
local. Para otras frecuencias, este valor permanece ambigu

Ahora bien, este valor es una cotanima que nos dice que para valores menores, la
emisividad local no influye de forma significativa en la tenagpera de brillo final.

Para comprobarlo, graficamos en el panel inferior de la mfggnea 8.1 la emisividad
local (Ecuaddn 6.10). Graficamos una linea horizontal tomando como Haseame-
tro minimo de eficiencia de emin local. Como podemos observar, la cotmima
establece los puntos f&ados con cruces) donde el modelo converge.

Para garantizar que el [@amnetro sera verdaderamente una cdtasimma, esta debe tomar
en cuenta el imimo de la temperatura del modelo de entrada. Utilizandgptaxima-
cion Rayleigh, el pa@ametro ninimo de eficiencia local llegamos a que

2%k
Tin < —=~MIN(T;) x 10~ (8.1)
C

dondek es la constante de Boltzmanm,la frecuenciac la velocidad de la luz y
MIN(Z;.) el minimo del perfil de temperatura del modelo de entrada. Edte ga de
sumo inteés, porque nos permite conocer el error asociado a nuestralasiones y
al mismo tiempo, puede darnos una perspectiva de la coaiibuinima local en el
proceso de emiéh en &rminos de la temperatura de brillo total a diferentes &aeu
cias. Este pametro lo llamamos: pametro ninimo de emighn local y es de suma
importancia para garantizar la convergencia de nuestnaslationes (De la Luz et
al., 2010). El siguiente paso, es cuantificar el error nedagi utilizamos el paxme-
tro minimo de emishn local. Realizamos dos ejecuciones en nuestras simuéciba
primera es tomando en cuenta toda la contritmiddcal (es decir, tomamos en cuenta
toda la emisin local por ninima que sea) y otra utilizando el panetro ninimo de
emisbn local. La primera serie de simulaciones fueron consitiesraomo el resultado
mas aproximado aladculo total y la segunda como nuestra aproxirbaci

En la Figura 8.2 podemos observar el comportamiento det egtativo y podemos
observar varias cosas interesantes. Primero, que el swoiado disminuye de forma
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Figura 8.1: Convergencia en Temperatura de brillo multifescias.
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Figura 8.2: Error asociado al @ganetro ninimo de emigin local.
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significativa para altas frecuencias y segundo, nuestos siempre es menor al 10 %
de la emisbn total.

Es por ello, que Celestun, se comporta mejor en regiones @tiliras, submiliratricas

e infrarrojas, como se tenia planeado. Y no solo eso, nuasilisis, nos muestra que
a bajas frecuencias es muy importante la contrinucie regiones casi transparentes.
Si observamos la morfoldg de la atmsfera, podemos asegurar que la contribucie

la zona de transion y de la Corona es importante para frecuencias menores 8 los 4
GHz.

El aralisis del paametro ninimo de emisin local es de gran importancia , porque los
tiempos de integradn se reducen considerablemente, lo que nos permite explora
luciones apidas automatizadas cdp;,, y desp@s simulaciones detalladas que toman
en cuenta toda la em@i local.

8.2. Comparacbn con otros Modelos de Emigin

El siguiente paso, una vez cuantificado elgpmaetro ninimo de emishn, es observar

el comportamiento de nuestro modelo Celestun con respedtosrnodelos de emi-
sibn comparables. Hay que recordar que los modelos aémos$ publicados taméin
cuentan con un modelo de radiaci Sus espectros, pueden ser comparados con Celes-
tun.

Realizamos varias simulaciones con Celestun para los maodielc&lUS y VAL pero
debido a que Celestun utiliza como modelo base de entradadellonG7, comparamos
con sus resultados publicados en Avrett & Loeser (2008).aHfigura 8.3 podemos
observar los resultados, Iméa negra es Celestun utilizando el propio modelo C7,
mientras lainea roja es la simula@n de Avrett & Loeser (2008). La diferencia mar-
cada entre 600 GHz y 3 THz no puede explicarse de forma ssnaébido a que por
un lado, estamos considerando diferentes funciones dédaplag diferentes pasos de
integracon. Sin embargo, en el mismoi&dlo podemos obtener una pista de la posible
diferencia, la cual explicaremosas adelante.

8.3. Simulaciones en Equilibrio Termodiramico Local
(LTE)

El primer conjunto de simulaciones, tienen como objetiveentar el comportamiento
de la radiadn suponiendo una atrefera en Equilibrio Termodamico Local.

Usamos tres modelos precalculados: VALC Vernazza et aB1()1€7 Avrett & Loe-
ser (2008), CAIUSO5 Selhorst et al. (2005a). Los resultadegtaficamos junto con
observaciones recopiladas por Loukitcheva et al. (2004)yendo observaciones del
Solar Submillimeter Telescope. Al mismo tiempo, realizarsimulaciones en Equili-
brio Termodiramico Local suponiendo una absfera totalmente ionizada.

67



15 IIIII| ! IIIIIII| ! IIIIIIII ! I

Sunspot Number at time of observation
(data tabulated by Loukitcheva et al. 2004)

€ near maximum
13 , .
¥ intermediate %

14—

S O near mininum

@
- * Boreiko and Clark (1987) (ﬁD 1
11 = A Degiacomi and Kneubueh! (1985) 1

1ol computed M { _

Tb (kK)

3 L1 III 1 Il I L1 III 1 1 l L1 | III 1 1
0.04 0.1 0.4 1 4 10 40
Havelength (mm)

Figura 8.3: Comparagn de Celestun con los resultados de Avrett & Loeser (2008), la
observaciones son las recopiladas por Loukitcheva et@)4(2
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Perfiles de Temperatura
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Figura 8.4: Perfiles de Temperatura con el siguiedtdigo de colores: Rojo VALC,
azul CAIUS, negro C7.

8.3.1. Modelos de Entrada

Para nuestras simulaciones en LTE con Celestun, utilizammedlos atmogfricos

de entrada. En la Figura 8.4 observamos los 3 diferenteslosode entrada: Rojo
VALC, azul CAIUS y negro C7. En estos modelos existen 4 difeanoiteresantes.

La primera es la altura delimmo de temperatura de la Cromosfera, la segunda es la
profundidad del rmimo de temperatura, la tercera es la deghasta donde se extiende

la Cromosferay la ultima la forma en que comienza la zona dsitrian.

VALC tiene el mMnimo mas cercano a la Fotosfera y el mas tibio, aaede que tiene la
Cromosfera mas delgada y una zona llamada “plateu” donde ladafera se mezcla
con la zona de transimn.

El modelo de CAIUS define la misma profundidad ddhimo, pero un poco &as
caliente y de menos extensi, despés tiene un crecimiento métono hacia la Corona.

El modelo de CAIUS se extiende por varios miles déikiktros mas &l de los otros
modelos. Su paso por la zona de trar@sicés abrupto.

El modelo C7 tiene un mimo alejado de la Cromosfera, es mas extenso y muestra una
Cromosfera con un perfil de temperatura casi constante y isguna varia®n antes
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Figura 8.5: Perfiles de Densidad para los 3 modelos de entRaja VALC, azul
CAIUS y negro C7. Laihea continua nos muestra la densidad ebeita, la segmenta-
da el Hly la punteada HIl. Para el caso de CAIUS solo tenemosraidad elecémica
pues supone que la absfera esta totalmente ionizada.

de la llegada a la zona de transici

Aunque sus diferencias sean aparentementenmas, los resultados en los espectros
de emisbn son significativos. Utilizando como @emnetro de entrada la densidad total
de Hidibgeno, la temperatura y la metalicidad de la@ifara, podemos calcular las
diferentes especiestahicas. En la Figura 8.5 graficamos los perfiles de densidad pa
los 3 modelos de entrada: Rojo VALC, azul CAIUS y negro C7.ihad continua nos
muestra la densidad elegtiica, la segmentada el Hl y la punteada Hll.

Podemos observar que el Hidieno no esta totalmente ionizado. La densidad de Hll
es diferente a la densidad electronica por lo menos en logepos mil kibmetros.

El modelo de CAIUS extiende la densidad eléntca de la Cromosfera por lo menos
2000 kilbmetros mas, es decir, el doble que los modelos semiir=og

8.3.2. [Espectros Sirdticos Solares

Para calcular el espectro ftito, realizamos varias simulaciones con el objetivo de
observar endrminos generales el comportamiento de la radraanilimétrica, submi-
limétrica e infrarroja en el centro del disco solar.
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Solar Millimeter Spectrum
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Figura 8.6: Espectro Solar LTE. Laséas continuas son simulaciones utilizatdo
camente Bremmstrahlung, mientras que lasds segmentadas son simulaciones uti-
lizando Celestun (3 funciones de opacidad). Amarillo VALCUAZAIUS, negro C7.

La linea roja es una simulami utilizando los valores de la densidad elesica pre-
calculados por CAIUS y utilizando sus suposiciones. Losqaisbn observaciones a
traves del ciclo solar recopiladas por Loukitcheva et al. (2004)

71



Utilizamos 3 modelos atmosficos de entrada: VALC, CAIUS y C7. Con estos mode-
los realizamos dos suposiciones, la primera es utilizamsledposicionesa&sicas en el
calculo de transporte:

1. Ladensidad de iones es igual a la de electranesn..

2. Ladnica funcon de opacidad importante es la libre-libre 0 Bremmstrahlung

En la figura 8.6 podemos observar nuestros resultados cas fgbosiciones, con las
lineas continuas en amarillo (VALC), azul (CAIUS) y negro (C7).

Las siguientes simulaciones las realizamos utilizandodBale Generamos los espec-
tros utilizando Saha para dilculo de electrones y de iones. Utilizamos las 3 funciones
de opacidad y las graficamos en la misma figura 8.6 con los rsiswmiores pero con
lineas discontinuas.

Finalmente, para tener una simufatide control, utilizamos los valores precalcula-
dos de CAIUS, utilizando sus suposiciones (@fera totalmente ionizada y Bremms-
trahlung como fund@n de opacidad). El resultado lo podemos observar comoéa |
continua roja en a figura 8.6.

Es interesante observar que no existe una diferencia sigtnf entre suponer una
atmbsfera totalmente ionizada con una parcialmente ionizadae al parecer, los re-
sultados en temperatura de brillo permanecen casi inblésral utilizar las 3 funciones
de opacidad.

Otro punto importante es que utilizando un mismo espesoa &rdmosfera (VALC

y C7) los resultados pueden variar de forma significativa,umolado VALC predice
una mayor temperatura que la observada mientras C7 predice@nor temperatura
a bajas frecuencias. Las diferencias se deben fundamemi@ra la parte alta de la
Cromosfera, en el modelo de VALC observamos temperaturasmesya 20,000 K
mientras que en C7 observamos temperaturas constantesrgnealyjededor de los
7,000 K.

Otro dato importantes es que las 3 simulaciones para el ma#eCAIUS predicen
mejores resultados que los modelos semiieiogs, pero hay un punto importante: la
traza del espectro. Mientras que los dos modelos semirewg parecen seguir las
observaciones aun de forma incorrecta, el modelo de CAIlUSpmduce la traza
de las observaciones. Por ejemplo, tenemos que a 40 GHe exigtcurvatura muy
marcada en las observaciones, al igual que a 500 GHz, ambeavidades no se ven
reflejadas en el espectro @tito producido por las 3 simulaciones con los datos de
entrada de CAIUS.

En la siguiente subsedri, analizaremos con detalle 3 frecuencias: 17 GHz, 200 GHz
y 400 GHz, para tratar de entender que esta ocurriendo eteebinde la atmsfera
solar.

8.3.3. Estudio de Emishn Local a 17 GHz, 200 GHz y 400 GHz

Para tener un modelo de compagagidecidimos utilizar a Celestun con el modelo de
entrada C7. La decisn fue tomada por el echo de que el modelo C7 es una actualiza-

72



Optical Depth at 17GHz for C7 Model
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Figura 8.7: Profundidadptica del modelo C7 a 17 GHz para el modelo Celestun (lineas
continuas) y Bremmstrahlung &lico (linea discontinua). En ambos casos, la altura
donder = 1 esigual.

cion del modelo VALC y porque publiclos valores necesarios para realizar nuestras
simulaciones.

Decidimos presentar las simulaciones para las frecuedeid3 GHz, 200 GHz y 400
GHz porque a partir de varias simulaciones multifrecuenpiadimos observar que
tenemos 3 situaciones diferentes emtinos de la profundidaglptica.

Ademas, contamos con observaciones en estas frecuencias, faataulas obtenidas
por el Radio Helbgrafo de Nobeyama, Japy por el Solar Submillimeter Telescope
en el Leoncito, Argentina.

Para estas simulaciones, realizamos dos suposicionesfatioas, la primera es utili-
zando la hiptesis LTE con Bremmstrahlung y la segunda es LTE usando Gelest

Emision en Profundidad a 17 GHz

La primera simulad@n que presentamos (Figura 8.7) muestra dostlgis, la primera
es utilizando todas las funciones de opacidate@s continuas) en azul Bremmstrah-
lung, rojo H-, amarillo Bremmstrahlung inverso y negro la awe las 3; por otro lado,
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Local Opacity at 17GHz for CO7 Model
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Figura 8.8: Opacidad local para 17 GHz. liaga continua nos muestra el modelo de
Celestun, mientras lanlea discontinua nos muestra unicamente la @miBremms-
trahlung.

la linea punteada son nuestras simulaciones utilizando sotorBs&rahlung.
Aqui notamos dos puntos importantes:

1. Los primeros 500 km sobre la Fotosfera el mecanismo masrtarie de absor-
cibn y emisbn es H-.

2. 7 = 1a 2000 km, independientemente de si usamos las 3 funciorgsadelad
0 solo Bremmstrahlung.

Si observamos la opacidad local (Figura 8.8) podemos natarag2,000 km ambas
simulaciones tienen el mismo valor. En la Figura 8.9 obseosel comportamiento
local de la atmsfera. Para ello utilizamos los panetros de emisividad local (Ecuani
6.12, enrojo) y la absorbencia local (Ecuatb.11, en negro) utilizando las 3 funciones
de opacidad {hea continua) y solo Bremmstrahlungn@a discontinua).

Si la linea roja se encuentra@xima a 1 quiere decir que la absfera emite de forma
significativa, en otro sentido, si lamka negra se aproxima a 1, significa que latestiera
se adelgaza y deja pasar la radacile manera eficiente.
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Atmosphere at 17GHz
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Figura 8.9: Comportamiento local de la d@tsfera, inea punteada Bremmstrahlung,
linea continua nuestro modelo. En rojo tenemos la eficiereia @émisividad local
(E;) y en negro la eficiencia de la absorbencia loch) (e la atndsfera.
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Emission at 17GHz with the CO7 Model
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Figura 8.10: Emigin local a 17 GHz con el modelo de entrada C7.ibad continua

es Celestun, la discontinua es utilizando solo Bremmstrghlen amarillo tenemos
la Temperatura de entrada del modelo, en negro la convesgéada temperatura de
brillo a 17 GHz, en rojo la emién local y en azul la absofm local.

Podemos observar claramente que cuande 1 la atnbsfera deja pasar de forma
apreciable la radiadn y no emite de forma significativa.

El punto donde se cruzan ambasfigas (Figura 8.9) esta aun por debajo de ladrgi
donder = 1, aproximadamente 300 km mas cercano a la Fotosfera.

La pregunta en este punto es, ¢, Cual es la altura de donder@daiemisbn de 17
GHz, a 1,700 km o0 a 2,000 km?

Para tratar de responder esta pregunta, realizamosl@iaren profundidad de la emi-
sion local. En la Figura 8.10 larea continua es el modelo con todas las opacidades,
la discontinua es utilizando solo Bremmstrahlung. En atodghemos la Temperatura
de entrada del modelo, en negro la convergencia de la tetapede brillo a 17 GHz,
en rojo la eficiencia de emisn local y en azul la eficiencia en absanilocal.
Comiunmente, se piensa que la temperatura de entrada es unaupet@spara la
convergencia de la temperatura de brillo, a 17 GHz se cungbéehgtesis, pues la
atmosfera es opticamente gruesa en las regiones anteriored 09 km, excepto por
una regbn de 400 km entre los 500 km y 900 km sobre la Fotosfera. Siraggob
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Optical Depth at 200GHz for C7 Model
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Figura 8.11: Profundidadiptica a 200 GHz para Celestun (lineas continuas) y Bremms-
trahlung césico (linea segmentada)

a partir de los 1,500 km sobre la Fotosfera, la @Gtfara comienza a dejar escapar
radiacon.

La capa que esta generando la radiaca 17 GHz es de casi 800 km de espesor y
comienza a 1,400 km sobre la Fotosfera, una altura muy dikes2 se toma en cuenta
la definicbn ambigua de atmosfera opticamente gruesa¥ 1).

Emision en Profundidad a 200 GHz

El codigo de colores que usamos en las siguientafiagis, es el mismo que para el
aralisis de 17 GHz. Las simulaciones a 200 GHz, muestran un aderpiento muy
diferente que a 17 GHz. Aunque en principio la fumcde opacidad parece compor-
tarse de manera similar (Figura 8.11), si observamos lai@miscal (Figura 8.12)
podemos encontrar las siguientes diferencias:

1. Laconvergencia de la temperatura de brillo no sigue arlpéeatura radial (tem-
peratura de entrada del sistema), es decir, no es su éxiana Se puede obser-
var que entre 700 km y 1,000 km sobre la Fotosfera, la temyrerde brillo esta
por debajo de la temperatura radial por algunos cientos aldogrkelvin, para
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desp@s reponerse y seguir a la temperatura radial.

. La eficiencia de emigh cae a 400 km para el caso de Celestun y a 100 km si
usamos solo Bremmestrahlung, pero de&spde los 800 km ambos tienen una
ligera contribuadn con un pico raximo a 1,100 km y termina hasta los 1,600 km
sobre la Fotosfera.

. Este pico hace que la temperatura de brillo alcance deorauda temperatura
radial, por lo que los resultados finales se enmascaran e y@nbos modelos
tienen el mismo resultado final.

. Para el caso de Celestun, la asfera a 200 GHz comienza a radiar desde los
400 km y deja de hacerlo hasta los 1,600 km. Es decir, que k& qap rath a
200 GHz es de aproximadamente 1,200 km.

. En el caso del Bremmstrahlung, la capa que raliar200 GHz es de as de
1,500 km.

Emision en Profundidad a 400 GHz

En este caso, podemos observar que si existen diferenciks profundidadoptica
(Figura 8.13). La diferencia en alturas entre usar ambostoses de mas de 200 km.
Para el caso de Bremmstrahlung la altura donde 1 se da a 400 km, mientras que
para el caso de Celestun se da a un poco mas de 600 km. Para détcastisis de
emisbn local (Figura 8.14) encontramos lo siguiente:

1. La altura donde la emisn comienza utilizando ambos modelos difiere significa-

tivamente.

. Para el caso de Celestun, existe un ligero segundo pico d®emuy ancho,

que va desde los 900 km hasta los 1,400 km. Este pico es ehssgyge de la

pequéa diferencia en la temperatura de brillo final reportadaussino espectro
sintético.

. Para Bremmstrahlung, no se observa ese segundo pico.

. Entre los 300 km y 700 km sobre la Fotosfera, observamogsagiggnperatura
de brillo rebasa la temperatura radial de entrada y desentre los 700 km y los

1,400 km se encuentra por debajo.

. La convergencia de la temperatura de brillo consiguelagse finalmente a la
temperatura radial.
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Figura 8.12: Emigin local a 200 GHz. Lahea continua es Celestun, la discontinua es
utilizando solo Bremmstrahlung. En amarillo tenemos la Teratura de entrada del
modelo, en negro la convergencia de la temperatura de bril60 GHz, en rojo la
emisibn local y en azul la absofm local.
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Figura 8.13: Profundidadptica a 400 GHz para Celestun (lineas continuas) y Bremms-
trahlung césico (linea discontinua).
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Emission at 400GHz with the CO7 Model
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Figura 8.14: Emigin local a 400 GHz. Laihea continua es Celestun, la discontinua
es utilizando solo Bremmstrahlung. En amarillo tenemos laperatura de entrada
del modelo, en negro la convergencia de la temperatura e &r17 GHz, en rojo la
emisbn local y en azul la absofm local.
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8.3.4. Resumen

Encontramos que aun cuando las diferencias entre modelas enperaturas de brillo
reportadas en nuestros espectroesicds son rmimas, un aalisis en profundidad nos
mostib que internamente en los primeros 500 km el mecanismo mawtampe es el
debido a la interacbn con el H- y que no usarlo genera grandes diferencias en el
transporte de radian.

Fisicamente el transporte de rad@ttiene diferencias muy significativas, en especial,
las alturas y el espesor de las capas donde la @msés genera.

Encontramos que no necesariamente la Temperatura de Bnillodomo cota axima

la Temperatura del modelo atmosferico de entrada.

En las siguientes secciones trataremos de generalizatigstde simulaciones pero
utiizando NLTE. Pero antes, analizaremos el efecto deigsiras dentro de la Cro-
mosfera Solar.

8.4. Simulaciones con la red Cromosfrica en LTE

8.4.1. Observaciones y Modelos de Entrada

La red cromodirica del sol fue descubierta por Hale en 1892 con su nuewt&ep
helibgrafo utilizado en el observatorio Yerkes. Este @afiue llamado en un principio
“Estructura Reticular”, la cual cular el disco solar fuera de las regiones activas.
Observaciones recientes (Krijger, 1999) por el experim@mRACE cercanas al ultra-
violeta y centradas e~h = 170nm, 160nm y 155nm despliegan caracfisticas simi-
lares a las observadas en lagebs Ca Il, H y K. Estadrieas taml&n forman la red
cromoseérica.

Esta red se observa como un conjunto de estructuras beslaatparecer micro arcos,
los cuales son rodeados por zonas oscuras.

Imagenes reportadas por Patsourakos et al. (2007), revedardgtalle en las micro
estructuras.

Debido a que los modelos de temperatura y densidad de la Clenm@shn basados
en diferentes puntos de la red cron@afa, quisimos observar el comportamiento de
la emisbn milimétrica utilizando estos pametros de entrada.

Los modelos de VAL eén basados en las dos regiones mas caratitaxs de la red
cromosérica: La red oscuray caliente y la intra red o celda bridanfria.

Este modelo de dos colores se dehila resoludn angular con la que se contaba
entonces. Ahora, con observaciones de mayor resolwigular, podemos establecer
la estructura de la radiagm milimétrica en detalle, sin embargo, debido a que solo
existen publicaciones con baja resofuctangular, decidimos bajar la resolutia las
imagenes de VAULT (Patsourakos et al., 2007), y tomar los nosdély D de VAL
que corresponden a estas estructuras.

En la Figura 8.15 podemos observar, por un lado la imagen aletj8eto tomada
por el experimento VAULT y en el recuadro superior izquiendodemos observar el
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Figura 8.15: Degrada@n de la resoluéin angular de las observaciones de VAULT para
ser comparadas con los modelos Ay D de VAL.

83



tratamiento de la imagen para degradar su resmugidos colores. La regla general de
la red cromodgrica es que dlrea cubierta entre ambas estructuras es 50 % y 50 %.
Podemos observar claramente que reducir la resoiuangular nos muestra agenes
con filtros deH « con baja resoluéin angular y se observa de nuevo la carastiea
red cromogérica de 2 colores.

Una vez que tenemos nuestra imagen bidimensional y bigelagionamos cada color
a un perfil de densidad y temperatura diferente. Una vezioglado el color con el
perfil, se hace una serie de transformaciones a la imagen.

En primer lugar se genera un mosaicodiito de la red cromosfica. Este tratamiento
tiene el objetivo de reducir al imimo los problemas de continuidad en los bordes, lo
gue hacemos es cortar la imagen original en cuatro y ésdjps esquinas que eran in-
ternas, las volvemos externas y ahora los nuevos borde®retese suavizan, siempre
conservando la rela@n de contraste.

Una vez que el mosaico es generado, lo que hacemos es “pagadden a la superfi-
cie solar de nuestro modelo, tomando como base una trarefdmangular y no una
transformadin espacial. Este es elasico problema de proyeéri, como hacer que
una imagen plana se convierta en una imagen curva y que gerses caractesticas
espaciales. Lo que supusimos fue que la imagen tomada pocMath muy cercana
al centro del disco solar y es lo suficientemente pagymara suponer que se forma un
triangulo iHsceles, donde @ngulo entre sus dos lados iguales es simila@raa (an-
gular) cubierta por la observaei. En las Figuras 8.16 y 8.17 observamos los perfiles
de temperatura y densidad de Higeno tomados de los modelos VAL Ay D para la
red y la celda de la red crom@sica. Como observamos las diferencias sonimas.

El calculo de la densidad eleétrica lo podemos observar en la figura 8.18.

8.4.2. Cahlogo de Simulaciones desde 1.4 GHz hasta 212 GHz

PakalMPI, resuelve la ecu&ci de transferencia radiativa y entrega Temperatura de
Brillo para una posidn en la proyecén del disco solar. La Temperatura de Brillo
es en realidad la Intensidad Especifica. Las simulacionespqdemos realizar son
puntuales. El modeldsico, como lo hemos mencionado es Celestun, el cual incluye
las 3 funciones de opacidad estudiadas.

Sin embargo, observacionesapticas, reciben Flujo de llegada (irradiancia). El Flujo
y la Intensidad Especifica pueden compararse si se haceru@as suposiciones, en
general se necesita convolucionar la imagen con ebpate antena del instrumento.

En este primer catalogo, mostramos las simulaciones en &ratopa de Brillo para
1.4 GHz (Figura 8.19), 3.9 GHz (Figura 8.20), 17 GHz (Figuly 43 GHz (Figura
8.22), 110 GHz (Figura 8.23), y 212 GHz (Figura 8.24).

Estas simulaciones&ecas son importantes, porque nos permiten calcular el flaja
cualquier telescopio.

Podemos observar claramente la diferencia entre calail@mperatura de brillo de
una celda fra o de una red caliente, las cuales convergen al irse ader@ndimbo
solar, este es un comportamientasito de la proyecon de la estructura cromasfca
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Figura 8.16: Temperatura de entrada para Celestun con ratbsfrica, en rojo te-
nemos la red cromosfica oscura y en negro la celda brillante del modelo VAL Ay
D.
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Hydrogen Density Profile
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Figura 8.17: Densidad de Hiolgeno de entrada para Celestun con red croeniasf, en

rojo tenemos la red cromdsica oscura y en negro la celda brillante del modelo VAL
AyD.
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Electronic Density Profile
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Figura 8.18: Densidad eleémica para el modelo de celda (negro) y red (rojo) cro-
mosgrica para el modelo VAL Ay D.
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Ermision del Sol Quieto a latitud = 0 (1.4GHz)
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Figura 8.19: Abrillantamiento al limbo a 1.4 GHz utilizanidoRed Cromosferica con
el modelo VAL.

con respecto a ldrea de vigin. La diferencia es muy notable y es de particular in-
terés observar que simulaciones utilizandoieslas sinéticas no presentan la misma
dispersbn de Temperatura de Brillo Selhorst et al. (2005a).

8.4.3. Simulaciones del Limbo utilizando a Nobeyama

El siguiente conjunto de simulaciones muestran una coroigarantre los modelos
para la red cromosgfica (VAL Ay D) y el modelo promedio para el sol quieto (VAL
C), al mismo tiempo realizamos una convohluticon el patron de antehalel Radio
Heliografo de Nobeyama.

El patron de antena nos indica la resofuciespacial a la que puede observar un ra-
diotelescopio. Para le caso de radiotelescopios paralspliepende de la longitud de
onda a la que se observa y el diametro de la antena.

En las figuras 8.25 y 8.26 tenemos dos simulaciones a 1.4 GAGHE. Estas simula-

1 El patron de antena nos indica la resotucespacial a la que puede observar un radiotelescopio.

Para le caso de radiotelescopios parabolicos, dependelaegitud de onda a la que se observa y el
diametro de la antena.

88



Emision del Sol Quieto a latitud = 0 (3.9GHz)
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Figura 8.20: Abrillantamiento al limbo a 3.9 GHz utilizanidoRed Cromosferica con
el modelo VAL.

89



Emision del Sol Quieto a latitud = 0 (17GHz)
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Figura 8.21: Abrillantamiento al limbo a 17 GHz utilizandoRed Cromosferica con
el modelo VAL.
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Emision del Sol Quieto a latitud = 0 (43GHz)
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Figura 8.22: Abrillantamiento al limbo a 43 GHz utilizandoRed Cromosferica con
el modelo VAL.
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Emision del Sol Quieto a latitud = O (110GHz)
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Figura 8.23: Abrillantamiento al limbo a 110 GHz utilizanddoRed Cromosferica con
el modelo VAL.
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Emision del Sol Quieto a latitud = 0 (212GHz)
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Figura 8.24: Abrillantamiento al limbo a 212 GHz utilizanddoRed Cromosferica con
el modelo VAL.
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Brighiness Temperature of Quiet Sun with Chromospheric Network at 1.4GHz
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Figura 8.25: Simulaciones de la red cron@gfa a 1.4 GHZ (puntos negros). convo-

lucion con patbn de antena de 10 arcsec (rojo) y simulaciones con el model€V
(amarillo).

ciones fueron realizadas con los perfiles de temperaturasidied antes mencionados,
pero utilizando la imagen del VAULT sin hacerle el procesdvibsaico.

De las cosas importantes que podemos mencionar es quelaraniento al limbo se
reduce de forma significativa utilizando la red cronéofa, aderas que en promedio,
el conjunto de simulaciones para la red croradsh se aproxima al modelo VALC.

En la Figura 8.27 utilizamos la red cromésta con el proceso de mosaico, utilizando
de nuevo los modelos Ay D de VAL. Como podemos observar, laatooidn con el
patibn de antenaifthea roja) camlai el perfil de emigin radial, dejandolo mas regular.
El abrillantamiento al limbo se reduce de forma considerayroxinandose mas a las
observaciones (Figura 1.4).

En la Figura 8.28 tenemos una compabacimultifrecuencias del abrillantamiento al
limbo utilizando una convoludn de 10 arcsec para 1.4 GHz, 3.9 GHz, 17 GHz, 43
GHz, 110 GHz y 212 GHz. Observamos que el abrillantamieritmab y la estructura
de la temperatura de brillo con respecto al centro del distar ya paulatinamente
desapareciendo.

Finalmente en la Figura 8.29 presentamos una imagen del $6/@Hz con la red
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Bm‘ghiness Temperature of Quiet Sun with Chromospheric Network at 17GHz
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Figura 8.26: Simulaciones de la red cron@gfa a 17 GHZ (puntos negros). convo-
lucion con patbn de antena de 10 arcsec (rojo) y simulaciones con el model€V
(amarillo).
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Bm’gh}mess Temperature of Quiet Sun with Chromospheric Network at 17GHz
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Figura 8.27: Abrillantamiento al limbo a 17 GHz utilizandared cromodrica (puntos
negros) y una convolugn de 10 arcsecitiea roja).

96



Brightnes% Temperature of Quiet Sun with Chromospheric Network at Multifrecuencies
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Figura 8.28: Abrillantamiento al limbo utilizando la recbanosg&rica multifrecuencias
con una convoluéin de un patin de antena de 10 arcsec. De arriba hacia abajo: 1.4
GHz, 3.9 GHz, 17 GHz, 43 GHz, 110 GHz y 212 GHz.
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cromoserica utilizando a PakalMPI.

Comparaciones morfoticag , utilizando una convoluéin de 10 arcsec, con observa-
ciones de Nobeyama se muestran en la Figura 8.30. En lasvabieeres realizadas
por Nobeyama no se alcanzan a distinguir estructuras teamotante como en nuestras
simulaciones.

8.4.4. Resumen

Simulaciones con la red cromésica y con los modelos Ay D de VAL, nos muestran
que la temperatura de brillo a bajas frecuencias contiraralsimayor al observado.
Estimaciones de la morfoltg de la Cromosfera solar a 17 GHz demuestran que la
emisbn sigue siendo mayor que la esperada. En las observacimgjmas por No-
beyama no se aprecian las variaciones que se muestran ¢érass@sulaciones.

8.5. Simulaciones Fuera de Equilibrio Termodiramico
Local (NLTE)

Como vimos en cdpulos anteriores, eladculo NLTE implica el @lculo de los parme-
tros de apertura, en especial elgpraetro b1, o coeficiente de apertura para el bigno

en su estado base.

En este trabajo, utilizamos los panetros bl publicados por Vernazza et al. (1981).
Tanto para el Hidsgeno como para H-.

En la Figura 8.31 podemos observar los resultados de nueétodlo de aproximaon.
Podemos ver que para el modelo Aréh continua) el pametro bl solo es cercano a
1 en los primeros kilmetros sobre la Fotosfera, para posteriormente subitesioe de
10y finalmente dispararse de forma suave hasta valores mpeyistes. El modelo de
CAIUS presenta un comportamiento interesante, pudsis&gs suposiciones, degsu
de los 1000 km la atdsfera se separa del equilibrio termadatimco de forma muy
significativa.

Por otro lado, queremos saber que tan ciertas son nuegitdedis de aproximagn.
Como recordamos, en la subséxtb.6, estudiamos el parametro bl. Este parametro
depende tanto de la temperatura como de la densidad. Sincp®iEproximar para-
metros bl, nuestros modelos de aproxiraaaleben tener temperaturas y densidades
similares.

Para ello, utilizamos el espacio dimico (gafica de temperatura contra densidad). En
la Figura 8.32 encontramos que las diferencias entre el imddeentrada y el de apro-
ximacion son ninimas. El espacio damico es muy importante porque nos permite
aproximar nuestros resultados sin ambiguedades. Sigratarde aproximar en el es-
pacio de alturas de la Fotosfera contra temperatura y cdetrsidad, podrian aparecer

2 Las escalas de colores son proporcionales a la temperatirilld publicada en las observaciones
de Nobeyama.
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Pakal MPI 3.0

Figura 8.29: Simulaéin 2D con PakalMPI para 17 GHz utilizando la Red Cromosferica
con el modelo VAL.
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Pakal Simulation

Nobeyama Observation

Figura 8.30: Comparagn morfobgica entre simulaciones con Celestun convoluciona-
das a 10 arcsec (arriba) y observaciones con la misma résolangular y escala de
colores de Nobeyama (abajo).

regiones donde existieran mas de 2 soluciones. Con el egiaamico, simplemente
tomamos la rmima distancia entre un punto en el modelo para aproximampoédelo

de entrada base y tomamos el parametro b1 asociado a esaatmgyg densidad sin
ninguna ambiguedad. Otra prueba que realizamos, fue camglaélculo de la densi-
dad electbnica en LTE y con nuestro@odo NLTE. Los resultados pueden observarse
en la Figura 8.33. Lo que resalta inmediatamente es que sddehelectbnica aumen-

ta cuando utilizamos eldculo NLTE y el pico en densidad elegtica que se observa
en LTE a una altura de 2100 km (clara discontinuidad), quedaeito, obte@ndose
una curva suave para la densidad efeutra.

8.5.1. Espectro Singtico

En la Figura 8.34 podemos observar el espectro corregidol@aB modelos de entra-
da, en rojo VALC, azul CAIUS y negro C7.

En los 3 modelos existe una mejora con respecto a las obg@rgasustancial aunque
no concluyente en la parte de altas frecuencias, pero seddejas observaciones a
medida que las frecuencias comienzan a subir.
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81 parameter for C7 (solid), VALC (dashed) and CAUSO5 (dotted)
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Height over the photosphere (km)

Figura 8.31: Valores del pametro b1l utilizando nuestradnica de aproximagn. La
linea $lida corresponde al modelo C7, la discontinua al modelo VALE punteada

al modelo de CAIUS.
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Figura 8.32: Espacio damico para 3 modelos de temperatura, @¥e@ $lida), VALC
(discontinua) y CAIUS (punteada).
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LTE (solid) and NLTE (dashed) Profiles for the C7 Model

0] 1000 2000 3000
Heigh over the photosphere (km)

Figura 8.33: @lculo de especies en LTHrika $lida) y NLTE (linea discontinua) para
el HI (rojo), HIl (azul) yn. (negro).
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Solar Millimeter Spectrum (NLTE)
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Figura 8.34: Compara@n del espectro Siatico NLTE del centro del disco solar con
observaciones.
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Figura 8.35: Comportamiento de la temperatura de brilloifnetuencias (convergen-
cia de la temperatura de brillo con respecto a la alturajjelés GHz hasta 7 THz (de
abajo hacia arriba en la@fica).

8.5.2. Analisis en Profundidad

Como hicimos en la sedmn anterior, realizamos un estudio en profundidad sobre la
convergencia de la temperatura de brillo a diferentes &ecias.

En la Figura 8.35 mostramos la convergencia desde 7.5 GHa hdsiz, en esta gfi-

ca no podemos encontrar nada especial, simplemente cuhpalieds de convergencia
analizado anteriormente en nuestrakalos LTE.

Sin embargo, un aisis en érminos de la emisividad local (Figura 8.36), desde 7.5
GHz hasta 7 THz, nos muestra que la efmsno se est dando de forma continua. Se
puede observar que existen frecuencias donde hay un segictdde emishin bien
marcado entre los 700 km y los 2000 km sobre la Fotosfera yigoert una clara
dependencia con la frecuencia. Graficando la profundigsita local (Figura 8.37),
podemos observar que el segundo pico de la émisical se debe a un aumento repen-
tino en la profundidadptica local y que esta relacionado con elgraetro de emisin
minima estudiado tamén en este cafulo.
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Figura 8.36: Emisividad local multifrecuencias con el mod&7, desde 7.5 GHz hasta
7 THz. Podemos observar claramente dos regiones detenmiara todas las frecuen-
cias. El segundo pico de emnfsi se da a 1,100 km para todas las frecuencias.
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Figura 8.37: Profundidadptica local multifrecuencias, desde 7.5 GHz hasta 7 THz.
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8.6. CavidadOptica Cromosférica Milim étrica

Observando el comportamiento de la profundidptica local, graficamos la varidxi

de la profundidadptica total enérminos de la frecuencia. En la figura 8.38 presen-
tamos un aalisis multifrecuencias de la altura a la que se genera lgi@miLo que
hacemos es simplemente graficar frecuencia contra alturagaala de colores la fun-
cion de emision total

er =1 —exp(—7) (8.2)

para cada altura y frecuencia, hay que notar que estamoslerslo la profundidad
optica total. En otras palabras, estafgra nos muestra una \isi clasica del origen de
la emisbn milimétrica. Por ejemplo, Celestun predice que a 10 GHz, la altla@ae
se origina la emigin es de aproximadamente 2,100 km. A 100 GHz, la altura dande s
origino la emisbn es a 1,500 km sobre la Fotosfera en unadrede aproximadamente
500 km.
Para tener una comparanicon las observaciones que hemos estado tomando en cuenta
en este trabajo necesitamos relacionar la temperaturaldebservada con una altura
en la Fotosfera, la cual dependera de la frecuencia.
Para ello, suponemos que la altura donde se genera labereisila altura en nuestro
modelo térico donde la eficiencia de enbsi totale llega a un umbral, en este caso
tomamos como base = 0.9. Asi, obtenemos una reldsi para la altura, frecuencia 'y
temperatura de brillo.

Ty(v)=H(v) | er(H(r)) =0.9 (8.3)

dondeT, es la temperatura de brillo observadaiyla altura en el modelo donde
er = 0.9, todos los parametros dependen de la frecuencia. Paraeoltéealtura de
la temperatura de brillo observada, suponemos una oeldicieal

Halv) = 225 8.4

dondeH,, es la altura asociada a la temperatura de brillo obserygdaMas ade-
lante, demostraremos que la supdsiciee; = 0.9 permanece invariante para valores
mayores, es decir, nuestra supdasicno depende del modelo.

Con estaécnica podemos comparar observaciones con nuestro madeioigbn. Los
puntos con barras de error en la mismafiga, son observaciones en diferentes etapas
del ciclo solar recopiladas por Loukitcheva et al. (2004démos observar que para
altas frecuencias las observaciones siguen nuestro moelelmison. Sin embargo hay
una clara discontinuidad cercana a 1 THz. Para bajas freiasetas observaciones y
las simulaciones claramente divergen.

Ahora, queremos analizar el proceso de ebmigocal. En la figura 8.39 mostramos la
eficiencia de emiséin local (Ecuadn 6.13) enérminos de la frecuencia y la altura (en
color, rojo mas prximo a una eficiencia local del 100 % y en azul maspno a una
eficiencia local del 0 %).
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Figura 8.38: Profundidadptica multifrecuencias. En colores la eficiencia de emisi
total (). EI modelo para calcular la altura de las observacionestgsiwcon barra de
error) escr = 0.9.
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Claramente observamos dos regiones de émiscal entre 40 GHz y 500 GHz. En esta
region del milimétrico, observamos que la absfera es eficiente en emitir, primero en
una regbn proxima a la Fotosfera (color rojo intenso), posteriormeatathosfera se
vuelve delgada (color azul) y finalmente viene un segundo giégcemisbn (color rojo
intenso). Entre esos dos picos de ednsobservamos una régi transparente. Esta
region la llamamos “Cavida@®ptica Cromogdrica Milimétrica” ya que es un espacio
en la atmosfera, en el rango de frecuencias, donde lasféna se vuelve transparente.
Este fedmeno nunca se habia estudiado ni mencionado en trabagrsoaes, ya que

la comunidad estaba mas interesada en estudiar la altude dengenera la emisi

gue observamos, pero no se preocuparon en estudiar lo¢alel@@mportamiento de

la radiacon. Vamos a demostrar que esta éegpuede observarse y que en realidad
puede ser usada para probar la existencia y para caractdrizgimo de temperatura
en la Cromosfera

Para demostrarlo, de nuevo colocamos las observacioneigien en el milirgtrico
tomando como base el modelo de eispara poder relacionarlas con la altura (como
explicamos anteriormente).

Encontramos que las observaciones siguen en realidad $avetad local y no la emi-
sividad total (Figura 8.39). Es de especial igteta regbn pioxima a los 400 GHz.

Si analizamos el comportamiento de las observaciones puxldistinguir una clara
discontinuidad producto de la cavidagtica. Esta discontinuidad en las observaciones
(especialmente alrededor de los 400 GHz) es una confiomaig la existencia y uso
practico de la cavidadptica. Observaciones mas detalladas alrededor de 400&Hz r
forzarian esta afimagn. Y podrian servir como medida indirecta en la caracteiiza

del minimo de temperatura cromosferica.

La dispersbn de las observaciones entre 40 GHz y 500 GHz,ipatiberse a variacio-
nes muy locales de la temperatura o de la densidad.

Las lineas que tambn graficamos son las isoclonas para el parametpara 0.5, 0.9

y 0.99 respectivamente (de arriba hacia abajo en la mismajigron el proposito de
comparar la vi$in clasica de la altura de la enfisi y la cavidadbptica milimetrica.
Podemos observar que la altura de la forroaae emisbn utilizando la profundidad
optica total sigue claramente la cavidaptica cromosferica. Nadie habia explicado
la caida en la altura de la ermasi (0 bien, la estructura en frecuencias del espectro
electromagatico a regiones submiligtricas).

Existen otras cosas interesantes, entre 7.5 GHz y 40 GHzddlmse queda muy abajo
conrespecto a las observaciones. La respuesta es queosasmastamos considerando
ni la zona de transion ni la Corona. Aququeda claramente demostrado que para
frecuencias menores a 40 GHz, la zona de tramsigi la Corona, tienen un papel
fundamental en la emi@n a estas frecuencias.

Finalmente quisimos cuantificar la variabilidad de lasrakude las observaciones con
respecto a nuestra suposiciones (Ecuaciones 8.3 y 8.4)elarrealizamos la gfica
8.40, la escala de colores indica la altura calculada arpi#etimodelo de emién
tomando como base el @ametroe, y las observaciones. Si Celestun fuera invariante a
la altura, la gafica nos mostraa lineas totalmente horizontales de diferentes colores,
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Figura 8.39: Cavidadptica cromogirica utilizando el modelo C7. En colores tenemos
la eficiencia de la emisividad loc&],. El modelo para calcular la altura de las obser-
vaciones (puntos con barra de errorkges= 0.9. Mostramos eniheas continuas tres
modelos parar: 0.5, 0.9y 0.99. 111



el color indicara la altura de la observami.

Observamos que de 0.9 a 0.99 la vabaces ninima, quiere decir que nuestra supo-
sicion es muy estable, pues aun considerandocgue 0.99 es decir la eficiencia de
la emisbn total es del 99 %, la altura donde se calcula la obsdmgmacticamente
permanece inalterable.

8.6.1. Resumen

Es importante hacer notar que la cavidad cromasa es creada por elimmo de tem-
peratura. El rmimo provoca que las funciones de profundidg@tica vuelvan transpa-
rente localmente a la atrefera, cuando la temperatura aumenta, entonces la ogacida
vuelve a subir. Las condiciones se dan debido a que la dehdaldlidibgeno dismi-
nuye mortonamente, por eso, la propiedad que dicta el comportaonikehtransporte
de radiacbn en milimétrico es la temperatura.

Es importante recalcar, como las observaciones siguen dermeasi perfecta las cur-
vas de nivel de la profundidaaptica local, dibujando con el espectro la cavidatica
encontrada.

La dispersbn de los datos en la régi de la cavidad pothn explicarse de forma natural
por las variaciones delimimo de temperatura, ya sea en altura o en temperatura.
Un estudio mas detallado de las trazas y del origen mamgfob (muy probablemente
magretico) de la cavidad cromasfica es necesario.
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Figura 8.40: Variadn de la altura de emisn a partir del parametrq, y la frecuencia.
En colores tenemos la altura donde= z, donde x es el valor en el eje x. Lineas de
colores totalmente horizontales muestran una invariae4a dltura con respectocg.
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Capitulo 9

Conclusiones

En terminos generales, podemos mencionar lo siguiente:

1.

Realizamos un estudio del estado del arte de los modelasidi®e Cromoséri-
ca y demostramos la necesidad de crear un modelo espadiaénaa emigin
milimétrica del Sol.

Construimos un nuevo modelo de erisiCromosérica que toma en cuenta el
calculo NLTE de electrones a partir de losgaetros b1l para el hidlgeno en su
estado base precalculados en otros modelos.

Modificamos el calculo ékico de la densidad eleatrica NLTE incluyendo tari-
camente todos los niveles enetigos de cualquier especieatica.

Realizamos un estudio de las funciones de opacidad mastanges en el mi-
limétrico, encontrando 3 funciones de opacidad: Bremmstrghkity Bremms-
trahlung Inverso.

Realizamos una revi de las publicaciones de las funciones de Bremmstrah-
lung y demostramos que todas se pueden expresar de forntarsimi

. Actualizamos los valores de los factores de Gaunt.

. Creamos un nuevadigo que ofrece grandes ventajas @mtinos de tiempo de

computo y que se encuentra corriendo en el Centro NacionalpeEr&mputo en
San Luis Potds México y en maquinas de escritorio con uno o mas procesadores.

Realizamos un estudio en LTE para la edrgnilimétrica, submilingtrica e in-
frarroja, la cual nos dio basestécas para calcular el error de nuestrétodo y
encontrar el paametro ninimo de emisdn local.

Encontramos que la opacidad de H- es la mas importante @nifoeros 500 km
sobre la fotosfera.
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11.

12.

13.

14.

15.

16.

17.

18.

19.

20.

21.

22.

. Mostramos que los resultados de nuestros espectréicistcomparados con
los generados con suposiciones masitas son similares por simple coinciden-
cia. Ya que efectivamente el proceso mas importante emaaltmayores a los
500km es Bremmstrahlung.

Encontramos que para 400 GHz, la altura de la émisambia en mas de 600
km, alepndose de la fotosfera, y es producto de la fincle opacidad de H-.

Mostramos que aun para el caso dkalos en LTE, es imposible mostrar una
alturalnica donde la emién se este generando y que en realidad es una capa
que depende de la frecuencia.

Mostramos que la Red Cromésgta no resuelve las diferencias entre las obser-
vaciones a bajas frecuencias y las simulaciones para ebadgltdisco solar.

El abrillantamiento al limbo puede ser reducido utiida la red Cromogfrica y
convolucionandolo con un pain de antena.

Mostramos que morfogicamente no se observa la estructura de la red Cro-
mosgrica que fue calculada con nuestro modelo en observacamesgiones
similares del espectro.

Generamos un conjunto dedgenes en Th multifrecuencias utilizando nuestro
modelo de emigin Cromosérica.

Creamos un nuevoétodo para calcular em@i NLTE utilizando publicaciones
previas del paametro bl, teniendo buenos resultados, en especial, efcelocca
de la densidad elednica.

Mostramos que el espectro se corrige, pero no de formansie, para el caso
de bajas frecuencias usando NLTE.

Encontramos que existe una cavidatica entre 40 GHz y 500 GHz, los cuales
son congruentes con las observaciones.

Demostramos que nuestras suposiciones de altura deskavaciones son inva-
riantes en altura en rangosopimos a 1 endrminos del modelo de eficiencia de
emisbn.

Mostramos que no existe una altaraca, ni una capanica donde la emign se
esta generando, como se tenia pensado anteriormente.

Publicamos una gfica que serva de referencia para la aproximacide la al-
tura de la emigin y que puede explicar de forma coherente la disperde las
observaciones realizadas en este rango de frecuencias.
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Apeéendice A
Resolviendo el NLTE

A.1l. Archivos de Entrada

El sistema de archivos de entradadediséiado para producir modelos de una manera
rapida y eliminando la complejidad de todos los datos nesspara los diferentes
modelos involucrados en ehiculo.

El sistema de archivos de entradaaedividido principalmente en dos directorios de
trabajo: atoms y models. El primer directorio&sdedicada a los valores de los mode-
los abmicos. Estos valores en principio, no dependen del modeétog#tico ya que
aqu se encuentran todas las propiedade$nsécas de logtomos.

El segundo directorio estdiséiado para introducir los valores iniciales del modelo.
Tanto del modelo hidroatico como las poblaciones iniciales del modefmnato, pa-

ra cada capa de la afsfera. A continuaén describimos detalladamente el flujo de
Jaguar para la lectura de datos.

A.1.1. Flujo de Entrada de Datos

Supongamos que estamos trabajando sobre el modelo v&€lakiz
./jaguar -model vdelaluz2008

Entonces:

1. Jaguar lee el archivo
models/vdelaluz2008/atoms.dat

donde se encuentra la lista @®mos que san calculados en el modelo.

2. Una vez leda la lista deatomos a considerar, Jaguar lee los modelomains
contenidos en

atoms/<Nombre del Atomo>/header.dat
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En el archivo header.dat se encuentran 2 valores: El péstat y los estados
de ionizacdbn que puede alcanzar @omd . Este ultimo valor nos indicara la
cantidad de especies existentes en @dmo en particular.

3. Para cada modelo@nico, leemos los valores de cada especie en
atoms/<Nombre del Atomo>/<Nombre de la Especie>/*.dat

El nombre de las especies es en realidad el nombratdeio mas su estado de
ionizacibn (con la convenoéin de los imeros romanos). Estos valores se buscan
autonéticamente a partir del numercaximo de ionizadn que ya est defini-

do. En caso de que no exista un archivo, Jaguar mandara uegeadya y no
considerara esa especie enatalo.

4. Una vez que se leyeron todos los valorésratos. Ahora procedemos a leer los
valores del modelo atmasfico en

models/vdelaluz2008/hidrostatic.dat

en este archivo encontramos un identificador de profunditath atndsfera,
ad como la temperatura, densidad, poéesivelocidad doppler y velocidad de
turbulencia a cada altura de la atomsfera. Estos datos sesar@s para calcular
el modelo en profundidad.

5. Una vez ledo los datos de la atbsfera, leemos los valores iniciales para cada
uno de los identificadores de la disfera

models/vdelaluz2008/<id>/*.dat

En este directorio encontramos los diferentes valoresaleig para el modelo,
tanto de niveles eneggjicos como de densidades de cada modéim&b.

Cabe aclarar que los valores para el modedmiato se cargan una sola vez, mientras los
valores para cada nivel atmeésico se cargan secuencialmente, cada vez que se calcula
una nueva capa de la absfera se cargan los valores iniciales y se sobreescrilsen lo
anteriores para iniciar un nuevalculo. Esto se debe a cuestiones de eficiencia en el
manejo de memoria de los procesos. No necesitamos estandargpdos los datos
todo el tiempo, mas bien, seleccionamos adecuadamenteatpres/son necesarios
para cadaalculo. Esto se hace de manera auitioa.

L En otras palabras, el numero de protonesatiano.
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Leemos
model/<modelname>/atoms.dat
Leimos todas

Sl
las especies del
<atomname>?

Leemos
atoms/<atomname>/<speciename>/*.dat

Leimos todos Leemos
los atomos? atoms/<atomname>/header.dat

Calculamos el

Leimos todos
Leemos los datos de la atmosfera de

los niveles
atmosfericos? model/<modelname>/hidrostatic.dat

Equilibrio Estadistico.

f

Leemos valores iniciales para cada
atomo y cada especie de
model/<modelname>/<id>/*.dat

Figura A.1: Diagrama de flujo de entrada de datos de Jaguar.
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Model

+n: int
+natom: int
+name: char[100]

+atom: Atom[]
+atm: Atmosphere
¢ Y
Atmosphere Atom
+id: int +name: char[20]
+z: double +M: double
+T: double +A: double
+P: double +n: double
+H: double +ne: double
+V: double +g: 1rft )
+vt: double +specie: Specie
+ne: double
Y
Specie
+name: char[20]
+ionizationstate: int
+energylevels: int
+ne: double
+nk: double
+nabs: double
+nrel: double
+el: EnergylLevels[]
¢ +basics: BasicParameters[]
E L ! +lines[]: Lines
nergy-evels +ci: CIonization
+b: double +ce: CExcitation ¢
i double Clonization
A 4 +nt: int
BasicParameters +T: double[]
+wl: double CExcitation +pci: Omegalk[]
+vkl: double ant: int v
\ 4 +T: double[] Omegalk
f +pce: Omegalm[] |
Lines +level: int
id: int \ 4 +omegalk: double
+id: in
+from: int Omegalm
+to: int -
+nu: double +level: int
+Crad: double +f"‘.)'“f int
+Cvdw: double +to: int
+Cstk: double +omegalm: double
+p: double

Figura A.2: Estructura de datos de Jaguar.
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