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Resumen

El Sol, la estrella mds cercana a nosotros, es un cuerpo celeste donde ocurren fendmenos fisicos,
tales como eyecciones de masa coronal (EMCs), fulguraciones, prominencias, etc. Conocer en detalle
estos procesos, es de vital importancia para comprender su dindmica y efectos en el entorno planetario,
particularmente el terrestre. En este sentido, nuestro planeta es vulnerable a varios de estos eventos, por
lo que estudiar y monitorear cada uno de éstos, es importante en el contexto de lo que se conoce como
Crima EspaciAL.

El presente trabajo surge de la necesidad de registrar y monitorear la actividad solar a través de
la técnica de la astro-fotografia digital durante el periodo que va de julio de 2017 a mayo de 2018.
Especificamente, se obtuvieron imégenes en la longitud de onda Ha (6562.8 A), aunque desde mayo
de 2018 se registraron las primeras fotografias en la longitud de onda de Calcio Call K (3969 A). Con
las imdgenes Hea, se puede observar la atmdsfera que se encuentra por arriba de la superficie solar, es
decir, la cromdsfera baja donde la dindmica del plasma y el campo magnético solar forman estructuras
diferentes a las observadas en la fotosfera.

Las fotografias fueron obtenidas tipicamente mediante la captura de un video de ~500 frames a una
taza de 30 frames cada segundo. Se emple6 una cimara monocromadtica Celestron Skyris 445M adaptada
a un telescopio MEADE SolarMax II de 90mm. En este trabajo se muestra el uso de dichas imdgenes
para el estudio de la dindmica de las regiones activas y el plasma de su entorno. Se destacan ademds las
técnicas implementadas para la obtencion de las mismas en el Laboratorio de Ciencias GeoEspaciales
(LACIGE, www.lacige.unam.mx) y se especifica bajo que condiciones atmosféricas fueron obtenidas. Es
importante mencionar que dichas imdgenes sirvieron como apoyo en el monitoreo del CLima EspaciaL
en colaboracion con el Laboratorio Nacional de Clima Espacial (LANCE, www.lance.unam.mx).

Ademds, las fotograffas brindan una alternativa innovadora para la comunicacién de la ciencia,
particularmente para este trabajo la comunicacién de las ciencias espaciales y la fisica solar dado
que, ayudan de una manera muy visual a la comprension de conceptos cientificos que muchas veces
son complicados. Una motivacién adicional para el desarrollo de este trabajo, fue el mostrar que
estas imdgenes permiten generar un enlace de interés con el publico no-especializado, durante eventos
desarrollados en el LACIGE, mostrando asi su gran valor tanto para la investigaciéon formal como
también para la comunicacién de la ciencia.
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Abstract

The Sun, the nearest star to us, is a celestial body where a great deal of physical phenomena, such
as Coronal Mass Eyections (CMEs), flares, prominences, etc. occur on a daily basis. Knowing these
processes in detail, is of vital importance to understand their dynamics and effects in the planetary
environment, particularly the terrestrial one. In this sense, our planet is vulnerable to several of these
events, so studying and monitoring each of these is important in the context of what is known as SpACE
WEATHER.

The present work arises from the need to register and monitor solar activity through the technique of
digital astro-photography during the period from July 2017 to May 2018. Specifically, the images were
obtained at the Ha wavelength (6562.8 A), although since May 2018 the first Calcium Call K (3969
A) photographs were recorded. With the H @ images, we can observe the atmosphere that is above the
solar surface, that is, the low chromosphere where the plasma dynamics and the solar magnetic field,
form different structures than the observed in the Fotosphere.

The photographs were obtained by capturing a typical ~500 frame video at a 30 frames per second
rate. A digital Celestron SkyRis 445M camera attached to a MEADE SolarMax II 90mm telescope
was used. This paper shows the use of said images for the study of the dynamics of the active regions
and the plasma of their environment. It also highlights the techniques implemented to obtain them in
the Laboratory of Geospatial Sciences (LACIGE, www.lacige.unam.mx), and it is specified under what
atmospheric conditions were obtained. It is important to mention that these images served as support
in the monitoring of the SpacE WEATHER in collaboration with the National Space Weather Laboratory
(LANCE,www.lance.unam.mx).

Additionally, the photographs present an innovative alternative to science communication. Speci-
fically to this project, to Space Science and solar physics communication, in a way that they serve as
a visual aid to the understanding of concepts that, sometimes, are complicated to grasp. An additional
motivation for the development of this work, was to show that these images allow to develop a "bond of
interest"with the non-specialized public, during events developed at LACIGE, showing its great value
for both formal research as well as for science communication.



Capitulo 1

Introduccion

Desde siempre, la humanidad ha sentido admiracion y veneracion por el Sol, teniendo un papel central
en las culturas antiguas donde fue considerado un Dios por proveer de luz, calor, las estaciones y propi-
ciar la vida en el planeta. Las civilizaciones marcaban sus vidas alrededor de la estrella y las mediciones
que con base en ella realizaban. Al mismo tiempo, para perpetuar la gloria y poder del Sol, crearon
historias mitoldgicas sobre €l que fueron integrando en la vida cotidiana y en sus rituales, algunos de los
cuales persisten hoy en dia ya sea en su forma original o forma de pricticas nuevas pero que mantienen
significado con las antiguas.

Asi como estas culturas adoraban al Sol, muchas otras también lo hacian y modelaban sus vidas y
sus creencias con base en €él. Hoy en dia esa supersticion dio paso a una fascinacion intelectual y a una
necesidad de comprender qué sucede con nuestra estrella.

A medida que el hombre evolucioné en el tiempo comenzd a mirar al Sol y sus movimientos en el
cielo, primero de manera religiosa, después de manera practica. Estudiar y medir el movimiento del
Sol permitia conocer los periodos de cosecha, los cambios estacionales del afio; asi como llevar un
calendario para marcar eventos astronémicos y medir el paso del tiempo.

Mientras el ser humano cambiaba, sus necesidades también se volvieron diferentes, el interés por
saber del Sol también evoluciond y dejé de ser solo por necesidad practica. Al mismo tiempo, los avances
tecnoldgicos también iban en evolucién lo que permitié el desarrollo de nuevas técnicas de observacion
y de estudio. Con la ciencia y la tecnologia, se comenzd a observar en distintas longitudes de onda, y los
instrumentos de medicién se modernizaron de tal modo que la ciencia fue capaz de obtener informacion
de lugares extraordinarios ;quién hubiera pensado que un dia se tendria un instrumento capaz de tomar
imdgenes solares de alta resolucion cada 12 segundos como lo hace SDO!?

Nuestro Sol es la tnica estrella en el universo en la que somos capaces de observar los detalles de
su superficie. La estrella manifiesta una serie de fendmenos fisicos y quimicos que se extienden desde
adentro de la estrella hasta su superficie (y mds alld), y que varian desde unos cuantos hasta miles de

Solar Dynamics Observatory.
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kilémetros en tamafio con temperaturas que cambian desde miles hasta millones de grados y que tienen
cambios temporales que van desde los segundos hasta dias y afios. Estos eventos dindmicos tienen
intervalos de velocidades de algunos kilémetros por segundo hasta miles de ellos. Con todos estos
fendmenos y cambios ddndose constantemente en la estrella, no debe ser una sorpresa que el Sol sea
objeto de estudio y fascinacion. Ademds ;por qué no utilizar esta oportunidad para comprender otros
cuerpos celestes en el Universo, ya que nunca tendremos otra estrella lo suficientemente cerca como
para poder estudiarla asi?

Comprender el Sol y sus fendmenos es comprender una parte fundamental de nuestra vida en la
Tierra y la supervivencia en la misma y tiene relevancia tanto dentro como fuera del dmbito cientifico.

1.1. El Sol

El Sol es una parte elemental para la vida tal y como la conocemos. Sin embargo, no s6lo es una fuente
de calor que propicia la continua existencia de vida en nuestro planeta, también es un sistema dindmico
donde ocurren distintos fendmenos cuyos efectos cubren toda la heliosfera.

1.1.1. Estructura Interna

El Sol es una estrella de clase G2V perteneciente a la secuencia principal, la cual corresponde a la fase
mads estable y duradera de la vida de una estrella (Tafalla, 2002). La estrella se formé hace aproximada-
mente 5000 millones de afios y, solamente el Sol contiene ~ 99 % de la masa total del Sistema Solar y
controla gravitacionalmente a todos los objetos del mismo (Lang, 2007). Algunas de sus propiedades
generales se pueden ver en la tabla 1.1.

La regién mds central de la estrella es el niicleo. Ahf la temperatura es de alrededor de 15 x 10°K,
lo que lo vuelve un gas completamente ionizado. Una estrella como el Sol produce energia mediante
la conversion nuclear de hidrogeno en helio en las zonas mds densas y calientes de su interior. Este
proceso de fusion es producido por la cadena protén-protén en el nicleo, donde 99 % de la energia
es generada en una cuarta parte del radio solar, durante la conversién de hidrégeno en helio hay una
pequena fraccion de masa (un 0.7 %) que se convierte en energia, y se produce a una tasa de ~
4x10%° W, lo que es equivalente a convertir 4 millones de toneladas de masa en energia por segundo.
Cada segundo en el interior del Sol unos 3.4x103® protones se convierten en niicleos de helio (Ba-
chiller, 2009). La masa del Sol es tan grande (~ 330,000 veces la de la Tierra) que durante toda su
vida en la secuencia principal menos del 0.1 % de ella serd convertida en energia (Karttunen et al., 2016).

La energia que sale del nticleo se encuentra con la zona radiativa donde los fotones transportan
la energia mediante radiacion. En esta zona el camino libre medio es tan pequefio que, a un fotén le
toma ~10 mil afios llegar a la base de la zona convectiva (Bhatnagar y Livingston, 2005). La capa



1.1. EL SOL

Popiedades del Sol

Distancia promedio (UA)

1.4959787 x 10" m ~ 150 millones de km

Distancia luz del Sol a la Tierra

499 segundos

Radio, R 6.955 x 108m (109 radios terrestres)
Volumen 1.412x 10%"m3 (1.3 millones de Tierras)
Masa, Mg 1.989 x 103Okg (332,946 masas terrestres)

Velocidad de Escape de la Fotosfera

6.178 x 10°ms™!

Densidad Promedio

1,409k gm™>

Constantes Solar, f

1,366Js 'm=2 = 1366Wm 2

Luminosidad, Lg

3.854 % 10%0 757! = 3.854 x 10%°W

Edad

4.6 miles de millones de afios (4.6x10'° afios)

Densidad (centro)

151,300kgm™>

Presion (centro)

2.334x 10" bar

Presion (fotosfera) 0.001 bar
Temperatura (centro) 15.6x 10°K
Temperatura (fotosfera) 5,780 K

Temperatura (cromosfera)

6x10°a2x10*°K

Temperatura (region de transicion)

2x10% a2x10°K

Temperatura (corona)

2x10°a3x10°K

Periodo de rotacion (ecuador) 26.8 dias

Periodo de rotacién (30° latitud) 28.2 dias

Periodo de rotacién (60° latitud) 30.8 dias

Campo magnético (manchas solares) | 0.1 204 T=1x10>2a4x10° G
Campo magnético 0.001T=10G

Tabla 1.1: Propiedades del Sol. Obtenido de Lang (2007).
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radiativa del Sol se expande hasta alrededor del 70 % del radio solar, a esa distancia la temperatura ha
decaido tanto que el gas ya no se encuentra completamente ionizado y la opacidad del medio aumenta
significativamente inhibiendo la radiacion y volviéndola un medio inefectivo de transporte de energia,
asi, la conveccion se vuelve un método mucho més eficiente. Cuando esto sucede hemos llegado a la
envoltura convectiva del Sol (Karttunen et al., 2016).

En la zona convectiva la energia viaja mds rdpido; son ahora los gases del Sol los que transportan
energia hacia afuera mediante la conveccién, donde son las celdas convectivas las que permiten el
transporte de energia. Durante este proceso el material caliente sube por el centro de la celda y no se
detienen mientras sea mds ligero que el material a su alrededor, estds celdas llegan a la superficie y
tienen una temperatura menor que el material que viene debajo de ellas de modo que el material, ahora
menos caliente, vuelve a bajar por las orillas de las celdas y el proceso se repite (Lang, 2001).

1.1.2. La Rotacion Solar

Con ayuda de telescopios y mediante las observaciones de manchas solares se determiné que la
rotacion del Sol tiene un promedio de 27 dias. Sin embargo, en 1630 Christoph Scheiner mostré que
existe una rotacion diferencial, es decir, el ecuador solar rota mas rdpido que los polos: el ecuador tiene
una rotacion aproximada de 25 dias mientras que los polos tienen un periodo de alrededor de 30 dias
(Karttunen et al., 2016).

DOSE

Figura 1.1: Esquema mostrando la rotacion diferencial del Sol: se puede observar que la linea rota mds rdpido en el ecuador
que en los polos. Obtenido de Karttunen et al. (2016).

Segin Karttunen et al. (2016) ha sido posible medir la velocidad de rotacién mediante el efecto
Doppler y se escribe:

Q=A-Bsin®y grad/dia (1.1)

donde y es la latitud con respecto al ecuador. Segun Bhatnagar y Livingston (2005) Howard y Harvey
dieron valores de A = 14.5 y B = 2.9 grados/dia gracias a sus observaciones espectroscopicas.

La velocidad de rotacién en el interior solar no puede ser observada, sin embargo, si puede ser
medida. En 1980 se desarrollé un método para estimar la rotacion en el interior mediante la medicion de
frecuencias por oscilaciones solares en las variaciones en las lineas espectrales. Estas oscilaciones son,
esencialmente, ondas de sonido producidas por movimientos de gas turbulento en la zona convectiva.
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Las ondas de sonido tienen periodos de oscilacion calculables (3-12 minutos) que dependen de las
condiciones en el interior del Sol (Karttunen et al. (2016); Bachiller (2009)).

Usando la heliosismologia? ha sido posible desarrollar modelos sobre la rotacién del Sol en la
zona convectiva. Parece ser que, la velocidad angular en toda la zona convectiva es practicamente la
misma que en la superficie, sin embargo, esta decrece ligeramente con el radio cerca del ecuador y
aumenta en los polos. La velocidad angular del niicleo radiativo todavia es incierta, pero hay indicacio-
nes de que gira como un cuerpo rigido con la velocidad promedio de la superficie (Karttunen et al., 2016).

En la base de la zona convectiva se encuentra una delgada capa de discontinuidad llamada facoclina
donde la velocidad angular cambia rdpidamente con el radio. En la figura 1.2 se puede ver en el eje
horizontal inferior la distancia en radios solares desde el nucleo hasta la zona convectiva, a un radio
solar; el eje vertical izquierdo muestra el periodo de rotacién solar en dias mientras que el eje vertical
derecho muestra la velocidad angular en nHz; dentro del cuadro de la grifica se pueden observar nu-
meros que van del 0 al 75 y que indican la latitud en grados donde 0° es el ecuador solar. La imagen
muestra como, a medida que se avanza mads hacia la superficie, la velocidad angular va cambiando con
respecto al periodo de rotacidn, pero se mantiene uniforme (cambia toda la velocidad). Sin embargo,
cuando se alcanza la base de la zona convectiva (= 0.7Rg?) se puede observar que la velocidad cambia
segun la latitud y por lo tanto el periodo de rotacién también es distinto dependiendo de la latitud solar,
en el ecuador siendo de ~25 dias y a latitudes de 75° de ~36 dias.
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Fraction of Sun’s Radius

Figura 1.2: Esquema de la tacoclina en la base de la zona convectiva. Obtenido de Lang (2007).

2La heliosismologia es el estudio de las oscilaciones que se producen en la superficie del Sol. Se trata de ondas de sonido
generadas por la turbulencia de la superficie solar y amplificadas por medio de interferencias constructivas.
3R se refiere al radio solar.
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La fotosfera es la parte visible de la superficie del Sol: la parte mds baja de la atmdsfera solar y tan
solo tiene entre ~300 y 500 km de espesor. La temperatura en su base inferior es de 8000K y en la base
superior es de 4500K. Dado que es la capa que queda directamente sobre la zona convectiva, es aqui
donde se pueden apreciar los efectos de dicha conveccién. Como se mencion6 anteriormente, cuando el
material caliente sube, lo hace en forma de celdas de conveccion que al llegar a la base de la fotosfera
se enfrian y vuelven a bajar por los lados de una nueva celda que asciende. Esta dindmica se manifiesta
en forma de granulos con limites obscuros (por su menor temperatura) en la superficie solar (ver figura
1.3).

raa ¥ AN
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Swedish Vacuum Solar Telescope 1000 kilometers
10 July 1997

Figura 1.3: Granulacion observada en la fotosfera solar. Obtenido de Solar Science NASA MARSHALL SPACE FLIGHT
CENTER.

1.2. Atmosfera

La atmosfera solar se divide en cromosfera, region de transicion y corona (ver figura 1.4). Justo
sobre la fotsfera se encuentra una delgada capa de gas conocida como Cromosfera. Esta capa es de unos
500 km de espesor donde la temperatura aumenta de 4500 K a 6000 K. Normalmente, la cromosfera
no es visible ya que su radiacion es mucho mds débil que la emitida por la fotosfera, de hecho fue
observada por primera vez durante un eclipse solar total donde la Fotosfera quedé oculta por la Luna y
la cromostfera pudo verse como un anillo rojizo en los dos limites de la fase total (Lang, 2007).
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Figura 1.4: Representacion artistica de las capas de la atmésfera solar con sus respectivas temperaturas en °C. Obtenido de
Astrofisica y Fisica, (2013).

Las regiones brillantes, usualmente, son del tamafio de un siper-granulo y estdn rodeados por espi-
culas. Estas son estructuras verticales de hasta 10,000 km de altura sobre la cromosfera. Vistas contra
la superficie del Sol parecen estructuras obscuras pero vistas en el limite solar con la obscuridad del
espacio de fondo parecen pasto en llamas (ver figura 1.5).

(a) (b)

Figura 1.5: Espiculas en la cromosfera solar. a) Fotografia del observatorio solar de Big Bear, California. Obtenido de
Karttunen et al. (2016). b) Fotografia obtenida con el Telescopio Solar Sueco (SST, por sus siglas en inglés). Obtenido de
Lang (2007).

En la cromésfera hay una zona, que se expande por algunos kilémetros, conocida como zona de
transicién donde la temperatura aumenta drasticamente hasta alcanzar los 10°K.

Después de la zona de transicion viene la parte mds alta de la atmdsfera solar: la corona. Esta
region, normalmente, no es visible ya que, al igual que con la cromosfera, la radiacién de la fotosfera
es mucho mads brillante. Sin embargo, se hace visible durante los eclipses solares cuando la luna tapa
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completamente al Sol y la atmdsfera puede observarse, efectivamente, como una corona de luz saliendo
del Sol.

Figura 1.6: Fotografia de la corona
solar observada en Rayos X, tomada
por Solar Dynamics Observatory de
la NASA. Obtenido de NASA Images.

La parte mds interna de la corona, la corona K, tiene un espectro continuo de luz emitida por los
fotones dispersados por la fotésfera. Mds hacia afuera se encuentra la corona F, 1a luz de esta region es
luz solar dispersada por particulas de polvo.

A finales del siglo XIX se descubrieron lineas de emision muy intensas nunca antes vistas en la
corona y se pensé que era debido a un nuevo elemento que sélo se encontraba en el Sol. Pero en 1940
se descubrid que estas lineas se debian a dtomos altamente ionizados (hierro ionizado trece veces o
mads) lo cual indic6 que, contrario a lo que se pensaba, la temperatura aumenta significativamente en
la corona en vez de disminuir como seria l6gico, de hecho, la corona solar tiene temperaturas de ~ un
millén de grados (Karttunen et al. (2016); Lang (2007)).

A pesar de su alta temperatura, el gas de la corona es tan difuso que la energia almacenada es muy
poca y constantemente estd siendo expulsado hacia afuera, gradualmente convirtiéndose en un viento
solar el cual acarrea particulas hacia el espacio interplanetario (Karttunen et al., 2016) . El gas que se
pierde es remplazado por nuevo material de la cromosfera. Cerca de la Tierra, a 1 Unidad Astrondmica
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(UA)#, 1a densidad del viento solar es de ~ 5-10 particulas/cm? y su velocidad promedio es del alrededor
de 500 km/s.

1.3. Actividad Solar

El Interior solar estd cargado eléctricamente por electrones y protones. El gas caliente que circula
genera corrientes eléctricas que, a su vez, generan campos magnéticos. El campo magnético solar esta
congelado en el gas cuyas particulas se llevan el magnetismo con ellas. A medida que se mueve con el
gas, el campo magnético se deforma, dobla, alarga y tuerce (Lang, 2007) (ver figura 1.7).
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Figura 1.7: El campo magnético solar y su evolucién a través del tiempo. Obtenido de Lang (2007).

Al inicio del ciclo de 11 afios de actividad magnética, el campo magnético se puede asumir como
un dipolo. Este campo corre por debajo de la fotosfera desde el polo su al polo norte solar, a media que
el tiempo avanza el material altamente conductivo que se encuentra dentro del Sol arrastra el campo
magnético y lo enrolla. Como el ecuador solar rota a una taza mayor que los polos, el campo magnético
interno se alarga y se envuelve alrededor del centro solar, deformdndose en un campo parcialmente
toroidal. El campo, entonces, se concentra y tuerce como una cuerda. A media que la tension aumenta
el magnetismo, hasta ahora sumergido, se eleva y penetra el disco visible (fotosfera) creando bucles
magnéticos y manchas solares. La mayor parte de la actividad solar estd relacionada con el campo
magnético (Forcada, 2013) (Antia, Bhatnagar y Ulmschneider, 2003).

1.3.1. Manchas Solares

Las manchas solares o sunspots (ver figura 1.8) son, probablemente, la representacion mas comun de ac-
tividad solar que podemos observar. En efecto, son manchas obscuras (ver figura 1.8) que aparecen en la
fotésfera y que al seguir su movimiento pueden utilizarse para determinar la rotacion solar. La parte més
obscura de la mancha es conocida como umbra y la menos obscura, hacia los extremos, como penumbra.

4Una unidad astronémica es la distancia que separa al Sol de la Tierra y equivale a ~ 150 x 10®km.
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Figura 1.8: Manchas solares
en la fotosfera. Obtenido de
NASA Solar Dynamics Ob-
servatory (SDO) Gallery.

Al observar las manchas solares se puede notar que parecen estar hundidas con respecto al resto
de la fotosfera y tienen un aspecto mas obscuro que el del resto de la superficie solar debido a que se

encuentran a una temperatura mas baja, aproximadamente 1000 K menos que el resto de la superficie
circundante (Forcada, 2013).

El didmetro promedio de una mancha solar es de ~10,000 km y su tiempo de vida puede ser desde
algunos dias hasta meses, dependiendo de su tamafo. Las manchas mds grandes tienen un tiempo de
vida mayor (Karttunen et al., 2016).

International sunspot number S, :
300 Yearly mean and 13-months smoothed number
T T T T T T

Sunspot number §,
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SILSO graphics (http://sidc.befsilso) Royal Observatory of Belgium 2018 February 1

Figura 1.9: Grifica del nimero de manchas solares desde 1700. Se puede apreciar como fluctia el nimero de manchas
solares a través de los afios. Implicitamente se puede apreciar la variacién del ciclo solar. Obtenido de Sunspot Index and
Long-term Solar Observations (SILSO).
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Las manchas solares estdn relacionadas con un ciclo de 11 anos conocido como ciclo solar donde la
actividad de la estrella aumenta hacia un maximo y después disminuye hasta que llega a un minimo para
volver a comenzar (ver figuras 1.9 y 1.10). Este periodo fue primero observado por Samuel Heinrich
Schwabe en 1843 y actualmente se tienen registrados 24 ciclos solares (Forcada, 2013). Las variaciones

en el nimero de manchas ayudan a determinar estos periodos y han sido monitoreadas desde hace casi
250 afios.
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Figura 1.10: Acercamiento al niimero de manchas solares desde el 2006 y hasta el 2018. Se puede observar como el nimero
de manchas comienza aumentar desde el 2010 hasta alcanzar su mdximo para después comenzar a descender y llegar a un
minimo al acercarse el 2018. Obtenido de Sunspot Index and Long-term Solar Observations (SILSO).

Las manchas solares son un efecto directo del campo magnético del Sol; de hecho, estas manchas
son regiones de campo mucho mds intenso que los alrededores, por lo que su temperatura es menor.
El campo magnético en las manchas se mide basdndose en el efecto Zeeman> y puede ser tan grande
como (.45 teslas. Usualmente, las manchas se dan en pares donde cada una tiene una polaridad diferente.

Las variaciones en la cantidad de manchas y el ciclo de 11 afios con el que se relacionan son una
manifestacion de qué tan activo o inactivo estd el Sol y son un reflejo de la variacion del campo magnético.

Al principio del ciclo las manchas comienzan a aparecer a latitudes de alrededor de +40° y a medida
que el ciclo avanza los grupos de manchas se van moviendo hacia el ecuador. Si se grafica el camino
que siguen las manchas durante varios ciclos solares (ver figura 1.11), se hard evidente que el patrén es
practicamente el mismo para cada ciclo. Esta gréfica se conoce como diagrama de la mariposa por la

SEl efecto Zeeman consiste en el desdoblamiento de niveles atomicos de energia, y en consecuencia, de las correspon-
dientes lineas espectrales, cuando los dtomos se colocan en un campo magnético. Véase (Borda y Davidovich, 2009).
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forma tan peculiar que tiene (Bhatnagar y Livingston, 2005) (Antia, Bhatnagar y Ulmschneider, 2003).
El ciclo de manchas solares sigue siendo estudiado ya que todavia no hay modelos basados en principios
fisicos que puedan predecir el nimero de manchas, y por consiguiente el grado de actividad solar, para
cada ciclo.

DAILY SUNSPOT AREA AVERAGED OVER INDIVIDUAL SOLAR ROTATIONS
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Figura 1.11: Diagrama de la mariposa. Se puede observar que al principio del ciclo las manchas comienzan cerca de los
polos y se van moviendo al ecuador. Obtenido de NASA Marshall Space Flight Center.

1.3.2. Fulguraciones

Uno de los eventos energéticos radiativos mds notables son las fulguraciones, también conocidas como
flares (ver figura 1.12). Una fulguracion es, esencialmente, una liberacion subita de energia que aparece
como un aumento en radiacion electromagnética sobre un amplio rango del espectro y se manifiesta
con movimientos de masa, particulas, ondas y ondas de choque. La mayoria de las fulguraciones se dan
en regiones activas circundantes a las manchas solares (Antia, Bhatnagar y Ulmschneider, 2003).

Al estar relacionadas con las regiones activas, la frecuencia de las fulguracion también estd aso-
ciada al ciclo de 11 afios, aunque con algunas variaciones. Sin embargo, una fulguracién puede darse
incluso cuando la regién activa ha decaido o ha perdido todas sus manchas. Una fulguracion grande,
por ejemplo, puede liberar hasta 10°%2ergs de energia en cuestién de minutos a horas y ~ 35% de esta
energia puede manifestarse en todas las longitudes de onda del espectro visible (Antia, Bhatnagar y
Ulmschneider, 2003).

Las fulguraciones se clasifican de acuerdo con su brillo en Rayos-X en un intervalo de 1 a 8
Angstroms. Existen tres categorias: las fulguraciones de clase X son grandes, son eventos de gran
magnitud que pueden desatar tormentas de radiacion de larga duracidn; las de clase M son de tamaifio
mediano, pueden generalmente causar ligeros apagones en el radio afectado por las regiones polares de
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Figura 1.12: Fulguracién X7 en el extremo UV (131 Angstrom) del dia 9 de agosto 2011. Esta fue la mayor fulguracién de
solo tres fulguraciones clase X para el ciclo 24. Obtenido de NASA Solar Dynamics Observatory (SDO) Gallery.

la tierra. A veces hay tormentas de radiacion menores tras de una llamarada de clase M; comparados
con los eventos de tipo X y M, las fulguraciones de clase C son pequefias y de consecuencias poco
notorias en la Tierra (NOAA, 2018). No es s6lo la cantidad de energia liberada en las fulguraciones,
sino también la espontaneidad de los eventos lo que hacen de estos fendmenos algo espectacular y de
sumo interés en la comunidad cientifica (Howard, 2011).

1.3.3. Protuberancias y Filamentos

“En otro tipo de actividad solar, las protuberancias relativamente frias y largas expulsan su contenidos
hacia el espacio desafiando la enorme gravedad del Sol”, Lang (2007) (ver figura 1.13).

La estructuras antes mencionadas, son conocidas como protuberancias cuando se observan en el
limbo solar en contraste con el fondo obscuro. Sin embargo, se llaman filamentos cuando se proyectan
sobre el disco brillante (Bhatnagar y Livingston, 2005) (Lang, 2007). De lo anterior se puede entender
que, esencialmente, las protuberancias y los filamentos son el mismo tipo de estructura simplemente
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vistos desde una perspectiva diferente.

¢ = Approx. size of Earth

Figura 1.13: Una prominencia solar con la Tierra en comparacién. Obtenido de Lang (2007).

Arcos magnéticos sostienen, levantan y aislan estas largas estructuras llenas de material solar a una
temperatura de ~10,000K (lo que es miles de veces mds frio que la corona de un millén de grados). Este
tipo de estructuras pueden alargarse grandes distancias sobre el Sol y sus formas largas y sinuosas crean
una region de neutralidad que separa campos de polaridad magnética diferente. Las protuberancias,
y filamentos, pueden mantenerse suspendidas sobre la fotosfera por dias e incluso semanas hasta que
llega un momento en el que ya no pueden soportar la tension y, sin advertencia alguna, el magnetismo
que soporta la protuberancia se rompe pero, en vez de caer por accion de la gravedad, este material
“auto-contenido” estalla, levantdndose como si estuviera impulsado por un chorro coronal y el gas frio
es expulsado hacia afuera como impulsado por un resortera, “rompiendo” la corona y sacando grandes
cantidades de material hacia el espacio.(Lang, 2008).

Las protuberancias o filamentos muchas veces se vuelven a formar con la misma forma y en el mismo
lugar después de explotar como si el magnetismo que sostiene la estructura solo necesitara liberar la
tension acumulada: filamentos largos y delgados se levantan y desaparecen siendo remplazados por
arcos brillantes en Rayos X que se sitian donde estaba el filamento original, de modo que la estructura
magnética principal se re-agrupa en la posicion inicial debajo de la protuberancia en erupcién (Karttu-
nen et al., 2016) (Bhatnagar y Livingston, 2005).
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Figura 1.14: Dos prominencias
observadas en el limbo sur so-
lar. Esta imagen fue tomada el
21 de marzo de 2003 por el ins-
trumento EIT abordo de la son-
da SOHO. Obtenido de Lang
2003/03/18 07:19 (2008).

Aparentemente, los arcos magnéticos cerrados soportan el filamento como si se tratara de una ha-
maca. Esta arcada de bucles magnéticos estd anclada al Sol pero, se abre en la parte de arriba por el
filamento que se levanta. La estructura magnética después se re-conecta y el sistema vuelve a quedar
cerrado. Una caracteristica de los filamentos o prominencias es que el bucle magnético que lo sostiene
esta “hundido” del centro donde se acumula el gas frio (Vial y Engvold, 2015) (Bhatnagar y Livingston,
2005). Al mismo tiempo, una arco de campo magnético se arquea sobre el bucle magnético principal
de la prominencia (el cual la mantiene levantada) y en vez de dirigirse de forma paralela con la linea
neutral magnética (creada por la propia prominencia) mas bien lo hace a través de ella de forma que, esta
arcada magnética queda anclada en regiones de polaridad magnética distinta. Estos arcos magnéticos
que se sobreponen al bucle principal ayudan a contener a la protuberancia, evitando que se expanda
hacia el espacio (ver figura 1.15).

Las protuberancias y filamentos muchas veces estdn correlacionados con otro evento solar: las
eyecciones de masa coronal. En 1979, Richard Munro y sus colegas encontraron que mds del 70 % de
las eyecciones de masa coronal estdn asociadas con prominencias eruptivas mientras que, en 2006 Zhou
mostré que los filamentos eyectados acompanan al 94 % de las eyecciones tipo halo dirigidas a la Tierra
(Lang, 2008).

1.3.4. Eyecciones de Masa Coronal (EMC)

Una eyeccion de masa coronal (EMC) consiste de plasma liberado estrepitosamente desde la corona
solar hacia el espacio interplanetario (ver figura 1.16). Se producen por las torceduras en el campo
magnético solar. A medida que la eyeccién avanza crea una onda de choque que acelera al viento solar
ambiente y modifica la intensidad de su campo magnético (Christian R. E., 2012).
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Figura 1.15: Estructura de una promi-
nencia. Izquierda: el bucle magnético
que sostiene el gas debido a la tension
magnética. Derecha:el bucle magnético
soportando cierto peso (gris claro), la ar-
cada magnética que contiene a la promi-

B

solar surface

nencia (gris obscuro) y la linea de campo
delineando el eje del bucle (blanco). Ob-
tenido de Meyer Vernet (2004).

Una EMC se define como una gran erupcion de plasma y campo magnético del Sol. La masa del
plasma expulsado puede ser mayor a 10'® kg y alcanzar una velocidad de varios miles de kilémetros
por segundo. Una EMC tipica, tiene una masa entre 10'! — 10'? kg y una velocidad de entre 400 y 1,000
km/s (Howard, 2011).

Figura 1.16: Observacién de una EMC por el observatorio espacial SOHO. Obtenido de SOHO Images NASA.
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Las EMC pueden salir de cualquier region del Sol pero estdin mds asociadas a regiones de baja
latitud, son fendmenos que se asocian a las manchas solares y, por lo tanto, al ciclo solar. Su frecuencia
depende en gran medida de estos dos factores (Christian R. E., 2012) (Webb y Howard, 2012). Pueden
ocurrir una vez al dia durante el minimo solar y aproximadamente cinco veces al dia durante el mdximo
Howard (2011).

Leading edge (flux rope?)

Fillament

Figura 1.17: Estructura de una EMC. Obtenido de Howard (2011).

La composicion del material que compone a una EMC todavia no se comprende completamente.
La respuesta, tal vez, tenga que ver con el mecanismo responsable de la liberacion de la eyeccion. Si
se asume que el proceso de liberacion cerca del Sol estd dominado magnéticamente entonces, es 16gico
pensar que el material dominante en la region de donde sale la EMC sea el mismo que compone la masa
de la misma. Por ejemplo si la eyeccion se libera en la corona, se espera que el material que la compone
sea coronal o si el proceso se da en la atmdsfera baja, entonces, el material dominante deberia ser igual
al de la fotosfera, sin embargo, una EMC probablemente es una combinacion de material proveniente
de varias regiones del Sol y puede tener muchos tipos de componentes (Howard, 2011).

1.34.1. ;Cémo se detectan?

Para observar la corona es necesario ocultar la luz del disco solar utilizando un corondgrafo, el cual es
un instrumento que sirve para observar la corona solar, bloqueando la intensa luz de la fotosfera solar
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para que la de la corona (que es mucho mds tenue) se haga visible.

Hasta ahora, el corondgrafo més eficiente ha sido LASCO (Large Angle Spectroscopic Coronograph)
que se encuentra abordo de SOHO, misién que consta de varios corondgrafos. LASCO puede obtener
imégenes de la corona solar a una distancia aproximada de un séptimo de UA o aproximadamente 21
millones de kilémetros y ha detectado alrededor de 10* EMCs desde su lanzamiento en 1995 (Howard,

2011).

Figura 1.18: Fotografias tomadas para la misma EMC vista a través de LASCO el dia 19 de abril de 2012. En la parte
superior: EMC capturada por LASCO C2. Parte inferior: EMC capturada por LASCO C3. Obtenido de SOHO NASCOM

Gallery.

En la imagen 1.18 se puede observar una EMC observada por LASCO C2 y LASCO C3; es fécil
darse cuenta que LASCO C3 tiene un campo de vision mucho mds amplio que C2, de hecho, abarca
hasta 32 veces el didmetro del Sol.

Estas eyecciones son detectadas mediante la observacion de la dispersion de la luz blanca por los
electrones dentro del plasma de la EMC. Las imdgenes de corondgrafo estdn en dos dimensiones asi
que en realidad las imdgenes de las eyecciones son proyecciones en el plano del cielo, (sky plane). Por
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lo anterior, la direccién de propagacion tiene un papel importante en la aparicion de una EMC y para
estudiarlas muchas veces se recurre a analizar la zona en la superficie solar de donde fue liberada la
EMC (Howard, 2011).

Las eyecciones de masa coronal son el fendmeno solar que mds perturba al campo magnético
terrestre ya que generan tormentas geomagnéticas. Es por esto que su estudio y andlisis resulta de vital
importancia para la disciplina del clima espacial.

1.4. Interaccion Sol-Tierra

1.4.1. Clima Espacial

La Tierra, y su entorno, estdn sujetos a variaciones y perturbaciones que se dan por distintos factores
estudiados en el contexto de lo que se conoce como el Clima Espacial (CE). Estudiar el Clima Espacial
es fundamental en el mundo actual, debido a la gran dependencia tecnoldgica que la sociedad en ge-
neral tiene en diversos rubros, tales como las telecomunicaciones, posicionamiento a través de GPSs,
navegacion aérea, entre otros.

El clima espacial se refiere a condiciones temporalmente variables en el Sol, viento solar, magne-
tosfera, iondsfera y atmdsfera, que pueden dafiar las transmisiones espaciales o sistemas tecnoldgicos
terrestres y pueden amenazar la salud humana y la vida. Estos eventos solares que incluyen fulguracio-
nes, la erupcion repentina de fotones energéticos, y particulas de la superficie solar, eyecciones de masa
coronal donde el sol arroja billones de toneladas de masa de su atmdsfera como plasma magnetizado,
y el viento solar (Buonsanto, 1999).

Actualmente se tienen varias definiciones sobre lo que es el clima espacial, tales como las siguientes:

1. American Meteorological Society (AMS): “Space weather refers to the variable conditions on the
Sun and in the space environment that can influence the performance and reliability of spaceborne and
ground-based technological systems, as well as endanger life or health.” (Jones et al., 2010)

2. Asia Oceania Space Weather Alliance (AOSWA): “Space weather is the electromagnetic condition
in the near-space around the Earth and it affects telecommunications, broadcast, satellite positioning
and many of other social infrastructures.” (AOSWA, 2010)

3. European Space Agency (ESA): “Space weather refers to the environmental conditions in Earth’s
magnetosphere, ionosphere and thermosphere due to the Sun and the solar wind that can influence the
functioning and reliability of space-borne and ground-based systems and services or endanger property
or human health. Space weather deals with phenomena involving ambient plasma, magnetic fields, ra-
diation, particle flows in space and how these phenomena may influence man made systems. In addition
to the Sun, non-solar sources such as galactic cosmic rays can be considered as space weather since they
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alter space environment conditions near the Earth.” (ESA, 2017)

4. U. S .Office of Science and Technology Policy of The White House: “Space weather refers to the
dynamic conditions of the space environment that arise from interactions with emissions from the sun,
including solar flares, solar energetic particles, and coronal mass ejections” (Wackler, 2015).

5. U.S. National Space Weather Program: “The term ‘space weather’ refers to the variable conditions
on the Sun, throughout space, and in the Earth’s magnetic field and upper atmosphere that can influence
the performance of space born- and ground-based technological systems and endanger human life or
health. Adverse conditions in the space environment can disrupt satellite operations, communications,
navigation, and electric power distribution grids, leading to a variety of socioeconomic losses and
impacts on our security. As our society becomes more technologically advanced, our vulnerability to
space weather significantly increases.” (Williamson et al., 2010)

6. Servicio de Clima Espacial México (SCiESMEX): “El Clima Espacial o Meteorologia del Espacio
se define como la medicion y el andlisis en tiempo real del conjunto de propiedades fisicas del Sol, el
medio interplanetario, la magnetosfera, la atmdsfera y la superficie terrestre que se encuentran influen-
ciadas directa o indirectamente por la actividad solar y las cuales tienen un impacto en la infraestructura,
tecnologia, sociedad y salud. Estos fendmenos representan serios riesgos para el desarrollo humano
puesto que se ha demostrado que afectan de forma global, la tecnologia e infraestructura espacial y
terrestre ”’(De la luz, 2016).

Todas estas definiciones hablan sobre el entorno Sol-Tierra, los procesos variables y los fendémenos
que aqui ocurren. La definicion que da la ESA es la tinica que incluye los rayos cosmicos como parte de
los procesos de clima espacial. Segin Moldwin (2008) la definicién mas aceptada (y que en realidad es
una compilacion de las anteriores) del CE dice que: “...es el estudio, en tiempo real, de la actividad solar
que logra influenciar directa o indirectamente las propiedades fisicas del Sol, el medio interplanetario,
la magnetdsfera terrestre, su ionosfera y atmdsfera en general e, incluso, la superficie terrestre.”

Segun el National Weather Service, el Space Weather Prediction Center, estas mediciones en tiempo
real se pueden dividir en tres categorias: sobre la superficie solar (rdfagas solares y EMC), en el medio
interplanetario (eventos-radio,viento solar y centelleo interplanetario) y en la vecindad terrestre (campo
magnético, condiciones del viento solar in situ, iondsfera y particulas energéticas). A cada medicion se
le asocia un indice que mide el nivel de perturbacion asociado a eventos solares eruptivos y a su vez,
define una escala de intensidad (Méndez Bedolla (2017); SWPC, NOAA).

1.4.1.1. Efectos en Tierra

Se ha encontrado que las tormentas geomagnéticas intensas (producto de eventos de particulas energé-
ticas en el Sol) pueden dafiar o destruir no solo a los satélites que se encuentran orbitando la Tierra,
sino también a los astronautas durante misiones largas en la Estacion Espacial Internacional y que son
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potencialmente peligrosas para misiones de larga duracién en la Luna o en Marte. En el pasado han
ocurrido fenémenos que han impactado a la Tierra y que por ejemplo han dejado sin energia eléctrica a
ciudades del hemisferio norte de la misma. Actualmente se ha visto que la confiabilidad y la presicion de
los instrumentos de comunicacién y navegacion basados en GPS puede verse afectada en gran medida
por este tipo de eventos (Moldwin, 2008) (Lanzerotti, 2007).
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Figura 1.19: Efectos del Clima Espacial en el entorno terrestre. Obra original de Lanzerotti (1997): Lanzerotti (2007).

Segtn Baker y Lanzerotti (2016) los efectos del CE se pueden dividir de la siguiente forma:

A) Efectos en Sistemas en Superficie

= Conductores largos (Long Conductors): “Los grandes conductores instalados en tierra han sido
susceptibles a la actividad geomagnética, desde su primera instalacion en el siglo XIX (Baker y
Lanzerotti, 2016). En su forma mds simple, corrientes eléctricas variables en el espacio y tiempo
fluyen en la ionosfera y magnetosfera produciendo campos magnéticos variables en la superficie
de la Tierra. Estos campos magnéticos que varian en el tiempo inducen corrientes en la superficie
terrestre, mismas que buscan los caminos de mayor conductividad, estos caminos se los dan los
conductores largos. Hoy en dia hay 3 tecnologias primordiales que utilizan conductores largos:

* Redes eléctricas entre grandes distancias (usualmente entre continentes).
* Cables de comunicacion de larga distancia (usualmente entre continentes).

¢ Tuberias.
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= Comunicaciones por radio: Todas las comunicaciones, incluso las utilizadas en las comuni-
caciones tempranas (~1901), son susceptibles al estado de la ionosfera, y ésta a su vez se ve
afectada por los cambios de exposicion a rayos X provenientes del Sol, a emisiones ultravioleta
y, en general, a la actividad solar. Particulas energéticas solares (SEPs), producidas durante la
actividad solar, pueden entrar a la Tierra por los polos produciendo un aumento en la ionizacién de
la ionosfera (Absorcion del casquete polar; PCA), lo que puede afectar seriamente la propagacion
de senales. La ocurrencia del PCA significa que los vuelos con altas latitudes (vuelos con rutas
polares) tengan que ser desviados a latitudes mas bajas, lo que también significa rutas mds largas
(Baker y Lanzerotti, 2016).

= Radares y Geolocalizaciéon: “Obviamente cualquier tecnologia que opere en o cerca del suelo
se ve afectado por condiciones atmosféricas y/o geomagnéticas, ya sea que son de uso militar o
civil” (Baker y Lanzerotti, 2016).

Los problemas de comunicacion anteriormente mencionados son de interés militar de igual
manera que lo son para las aerolineas, estaciones de radio, personal de emergencia, etc. Aunque
hay tecnologia que se ve afectada que es de especial interés militar, por ejemplo, sistemas de radar
sobre el horizonte (OTH; over the horizon) y varios tipos de sistemas de geolocalizacion. Los
radares OTH utilizan la ionosfera para reflejar sefiales y asi encontrar blancos a largas distancias,
por lo tanto dependen de las condiciones ionosféricas y de la actividad solar en ese momentos, asi
que la gente que opera los OTH debe de estar siempre al pendiente de las condiciones del clima
espacial.

De igual manera la ionosfera afecta a todos los aparatos que utilicen “geolocalizacion” y cualquier
disturbio va a generar un decremento en la capacidad de operacion.

= Exploracién: “El termino exploracién es utilizado cominmente para cubrir temas en donde
mayormente son usadas técnicas de medicién magnética para estudios de la Tierra y sus recursos”
(Baker y Lanzerotti, 2016). Esta secciéon se menciona los métodos de exploracion y estudios
de la Tierra por medio del campo magnético. Estos estudios utilizan variaciones del campo
geomagnético debidas clima espacial como fuente, sin embargo, los autores mencionan que no
son realmente relevantes en el campo del clima espacial, y sus impactos en sistemas tecnolégicos.

B) Efectos en sistemas espaciales

= Radiacion en Naves Espaciales: Las naves espaciales pueden operar desde fuera de la atmdsfera
“densa” hasta practicamente los limites del sistema solar. Es por eso que los diferentes aspectos del
clima espacial son de gran importancia, ademds de que los fendmenos pueden ser muy diferentes
entre si. Cercanas a la Tierra hay particulas magnéticamente atrapadas y plasmas calientes que
pueden generar grandes tensiones en las naves espaciales. “A medida que los satélites alcanzan
mayores altitudes o viajan mds lejos en el espacio en trayectorias interplanetarias, estos sistemas
se vuelven mds susceptibles a particulas de alta energia, rayos césmicos, etc.” (Baker y Lanzerotti,
2016), es por eso que la tecnologia espacial debe estar mejor preparada para este tipo de problemas.
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= Arrastre de Satelites (Satellite Drag): Variaciones en la atmdsfera terrestre, ya sea de densidad,
temperatura, composicion, etc, afectan el modo de operacion de satélites, que proveen informa-
cion para distintas cosas, mds precisamente su Orbita. Saber donde se encuentra un satélite en
todo momento permite ajustar orbitas o hacer pequefios cambios necesarios para su 6ptimo fun-
cionamiento ya sea para alargar su vida util o terminarla, esto se hace utilizando combustible que
el satélite carga destinado para este propdsito especificamente.

= Orientacion de naves espaciales: La orientacion de los satélites puede estar dada por “sensores
estelares” (star/Sun sensors), la cual se utiliza para satélites tanto astronémicos como militares y
civiles; la radiacién de particulas cargadas puede producir falsas sefiales en los sensores Opticos
haciendo que el satélite pierda su orientacion, lo que puede terminar en la perdida de comunica-
cion con el satélite o la nave espacial.

Otro método de orientacion es la respuesta a la direccién del campo magnético en la localizacidén
del satélite. Este proceso es efectivo mientras que el satélite se mantenga dentro de la magne-
tosfera terrestre donde la orientacion estd bien definida. Sin embargo, durante los periodos de
intensa actividad solar y geomagnética, estos satélites pueden encontrarse fuera del lado dia de
la magnetosfera, es decir, dentro de la magnetofunda donde la direccion del campo estd al revés.
En estos casos los sensores que manejan la orientacion por medio del campo magnético se ven
inhabilitados.

Como se puede ver, los efectos del Clima Espacial son muchos y, debido a la gran dependencia
tecnoldgica de hoy en dia, repercuten directamente en la vida diaria de las personas en la Tierra. Es por
esto que estudiar y entender los fendmenos solares y su impacto en la Tierra es de vital importancia ya
que esto ayuda generar alertas y planes de accidén que ayuden a la poblacion, no sélo a estar informados
sobre qué es lo que realmente sucede sino también, a estar preparados en caso de un evento importante.

Entre los esfuerzos realizados en México por estudiar, comprender y generar consciencia sobre el
Clima Espacial se encuentra el Servicio de Clima Espacial México (SCiESMEX). Fundado en el 2014,
el SCiESMEX es el encargado de contextualizar, almacenar y diseminar la informaciéon al CENAPRED
y a otros actores afectados: CFE, Fuerzas Armadas, Proteccion Civil, IFETEL, Comisién Nacional de
Seguridad Nuclear y Salvaguardias, y al publico en general en tiempo real o cercano al tiempo real.
El SCGGESMEX cuenta con una red de instrumentacion que mida el CE en territorio nacional que se
constituye de: el radiotelescopio MEXART (centelleo interplanetario), la red de GPS Tlaloc-Net/SSN
(ionosfera), el radioespectrégrafo Callisto (eventos de radio solares), observatorio de rayos cosmicos
(particulas energéticas), observatorio magnético de Teoloyucan (campo geomagnético) y las antenas
schumann (ionosfera). Las funciones de este servicio incluyen medir y analizar en tiempo real el conjun-
to de propiedades fisicas del Sol, el medio interplanetario, la magnetosfera, la atmdsfera y la superficie
terrestre que se encuentran influenciadas directa o indirectamente por la actividad solar y las cuales
tienen un impacto en nuestra infraestructura, tecnologia, sociedad y salud (De la luz, 2016).
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1.5. Motivacion y Estructura de la tesis

Estudiar el Sol en diversas longitudes de onda es vital para contar con un panorama mas completo
de aquellos fendmenos que tienen relevancia en el entorno terrestre como ya se ha mostrado a lo largo
de este capitulo y poder estudiar de éstos propiedades fisicas en general. En este sentido, hacer un
monitoreo de esta estrella mediante el uso de la fotografia cientifica, sirve como apoyo visual para
registrar aquellas regiones donde se manifiestan diversos fendmenos que pueden tener un impacto en
nuestro entorno.

La motivacion para realizar este trabajo surge fundamentalmente por dos razones. Primero porque
queremos que a través de la fotografia cientifica México cuente con un registro diario del comportamien-
to del Sol en diversas longitudes de onda accesible a la comunidad cientifica del pais. En este sentido, es
importante decir que aunque México cuenta con varios observatorios astronémicos importantes (como
los del OAN o el INAOE) muy pocos estdn dedicados al monitoreo de nuestra estrella en el contexto
del Clima Espacial que es, como ya se mencioné a lo largo de este capitulo, de suma importancia por la
dependencia tecnoldgica que la sociedad tiene actualmente y segundo, porque es importante informar
de forma responsable todo esto al publico en general como parte de la comunicacion de la ciencia que
se necesita en nuestro pais. Mucha de esta labor se da desde el Laboratorio Nacional del Clima Espacial
(LANCE, www.lance.unam.mx) con quienes se colabora en los reportes que semanalmente se emiten
por este laboratorio.

El trabajo muestra los métodos de adquisicion y observacion para la obtencion de fotografias solares
en He y posteriormente en Ca II K, que permiten diversificar en tres frentes el quehacer del Laboratorio
de Ciencias GeoEspaciales (LACIGE,www.lacige.unam.mx): a) la docencia, donde los estudiantes del
Posgrado en Ciencias de la Tierra (PCT, www.pctierra.unam.mx/) y de la Licenciatura en Geociencias
(LG, www.enesmorelia.unam.mx) pueden aprender estas metodologias, b) en la investigacion, donde
se analizan dichas imdgenes para comprender la dindmica de las regiones activas y/o filamentos de
plasma con la finalidad de relacionar éstas con posibles efectos en el entorno terrestre y, finalmente c)
en la comunicacion de la ciencia, donde a través de eventos, tales como observaciones, talleres, foros,
platicas, etc., se ha llevado este conocimiento al publico en general para destacar la relevancia actual
de monitorear al Sol. Cabe mencionar que los dos dltimos casos estdn intimamente relacionados y la
finalidad de este trabajo es mostrar el uso que puede darse de estas imdgenes en ambos sentidos.

Es importante destacar que al generar productos de divulgacion basados en la fotografia cientifica,
se busca apelar al sentido emocional y a la naturaleza curiosa del ser humano que, muchas veces,
responde mejor ante los estimulos visuales que a otros recursos. Se busca motivar o incentivar el interés
del publico ante las Ciencias Espaciales y especificamente ante el Sol, que tiene un papel primordial en
la vida, y su cotidianeidad, pero que tantas veces pasa desapercibido.

El presente trabajo se divide en 6 capitulos y dos apéndices. En el capitulo 1 se hablard del Sol,
sus caracteristicas, los procesos que ocurren en la estrella asi como de su interaccion con el entorno
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terrestre. El capitulo 2 trata la astrofotografia solar, desde los fendmenos fisicos para observar, como
el espectro electromagnético y las lineas de emision, hasta llegar a los instrumentos de observacién
como el telescopio y la cdmara. El capitulo 3 describe el proceso de obtencion y procesado de las
imégenes solares hasta llegar a su andlisis para la obtencién de medidas de las estructuras observadas
en las mismas, el codigo utilizado como parte del andlisis se encuentra en el apéndice A. En el capitulo
4 se hablard de divulgacion cientifica describiendo qué es, por qué es importante y como se aplica
en las Geociencias, dentro del mismo capitulo se incluye la motivacién personal de incluir el tema
en esta tesis. En el capitulo 5 se tratan algunos casos de estudio utilizando las imdgenes obtenidas
en el Laboratorio de Ciencias Geoespaciales (LACIGE) donde se presentan los resultados obtenidos
de su andlisis, este capitulo también aborda la utilidad de las imdgenes para realizar investigacion y
divulgacién de la ciencia. Finalmente, en el capitulo 6 se exponen las conclusiones obtenidas al final
de la tesis que derivan en el trabajo a realizar en un futuro. El apéndice B consiste de un disco compac-
to donde se encuentran las imdgenes trabajadas en la tesis en caso de que se quiera verlas con més detalle.
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Capitulo 2

Astrofotografia: Fotografia Solar

La astrofotografia es una mezcla entre la astronomia y la fotografia que consiste en capturar imagenes
de cuerpos celestes. Su préictica en la astronomia permite ciertas ventajas respecto a la observacion co-
mun, ya que, incluso, en largas exposiciones la emulsion fotografica se imprime radiacion de intensidad
demasiado débil para ser percibida por el 0ojo humano (incluso cuando se utiliza un potente telescopio)
(O’Donnell, 2016).

El primer uso de la astrofotografia se le atribuye a John William Draper el 23 de marzo de 1840
por un daguerrotipo! de la Luna. Sin embargo, la astrofotografia comenzé en serio en 1883, cuando
Andrew Ainslie Common fotografié la nebulosa de Orién con un reflector de 36 pulgadas (0.91 m),
registrando estrellas que no podian ser vistas visualmente con el mismo instrumento. Los astronomos
rapidamente explotaron el nuevo medio, y durante los siguientes cien afios fue el primer medio de reali-
zar observaciones Opticas. Su aplicacion a la espectroscopia fue igualmente importante (Marmol, 2017).

La fotografia solar pertenece a uno de los 4 tipos principales de astrofotografia que se practican hoy
en dia. Los cuales, segtin Spiers-Madge (2013) y Cava (2002), son:

= Fotografia de espacio profundo.
» Fotografia planetaria o solar.
= Fotografia de paisaje nocturno o paisaje astrondémico.

= Fotografia de time-lapse.

Aunque la fotografia solar es relativamente nueva (en el sentido que su contra parte planetaria o de
espacio profundo son mds practicadas) es de gran ayuda para el monitoreo y estudio de la actividad
solar ya que provee de una herramienta visual que complemente la investigacion.

'El daguerrotipo fue el primer procedimiento fotografico anunciado y difundido oficialmente en el afio 1839. Fue
desarrollado y perfeccionado por Louis Daguerre y se distingue de otros procedimientos porque la imagen se forma sobre
una superficie de plata pulida como un espejo (Kurtz, 2001).
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Para poder realizar un estudio fotografico del Sol primero es necesario comprender como observa-
mos el mundo que nos rodea, por eso es importante entender la luz, ya que es esta la que no s6lo nos
permite ver y diferenciar un objeto de otro, también nos permite fotografiar dichos objetos, e incluso
enriquecer el estudio de diversos fendmenos a partir de su fenomenologia en distintas longitudes de onda.

En este capitulo se pretende abordar la astrofotografia explicando un poco qué se observa y como,
pasando por el espectro electromagnético y las lineas de absorcion o emision asi como los instrumentos
necesarios para poder realizarla.

2.1. El Espectro Electromagnético

La manera en la que interactuamos con el mundo depende en gran parte de la luz. El Sol radia energia
que se distribuye por el espacio, a esta radiacion se le conoce como electromagnética que se propaga
mediante la interaccion de campos magnéticos y eléctricos oscilantes (ver figura 2.1). Estos campos se
propagan en el vacio con una velocidad constante: la velocidad de la luz ¢ ~ 300,000 km s~!. Toda esta
radiacion que llega a la Tierra se clasifica segtin su longitud de onda? (1), su frecuencia o su energia, a
esta clasificacion de radiacion electromagnética se le conoce como Espectro Electromagnético (Lang,
2007)
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Figura 2.1: Una onda electromagnética consistente de campos eléctricos y magnéticos oscilantes. Obtenido de Lang (2007).

Las longitudes de onda que abarca el espectro electromagnético son muy variadas: desde las mds
largas ondas de radio cuyas longitudes de onda se miden en km hasta las mds pequefios en rayos X cuyas
longitudes de onda estén por los 10~!'n. Los rayos y también son parte del espectro electromagnético y
pertenecen a la region de la longitud de onda corta, sin embargo estdn mas relacionados con transiciones
nucleares en los dtomos (Thorne, Litzén y Johansson, 1999) (ver figura 2.2).

En algunas ocasiones la radiacion se describe en términos de su frecuencia; la frecuencia de una
onda es el niimero de crestas que pasan frente a un observador estacionario por segundo. Por lo tanto,

2La longitud de onda se define como la distancia entre crestas o valles consecutivas en una onda.
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Figura 2.2: El espectro electromagnético con sus distintas longitudes de onda. Obtenido de Khan Academy.

la frecuencia indica que tan rdpido la radiacion oscila. Del producto de la longitud de onda y de la
frecuencia se obtiene la velocidad de la luz (¢) de modo que, cuando A aumenta la frecuencia disminuye
y vice versa. La energia de los fotones es inversamente proporcional a la longitud de onda y directamente
proporcional a la frecuencia; radiacion con longitudes de onda corta pero con altas frecuencias tiene
energias mds altas.

Cuando la luz es absorbida o emitida por dtomos se comporta como paquetes de energia llamados
fotones que se producen cuando un objeto material emite radiacidn electromagnética y se “consume”
cuando un objeto absorbe dicha radiacién ademads, cada d&tomo solo puede absorber o emitir fotones en
cierta longitud de onda por lo que, el patrén de energia emitida y absorbida puede ser utilizado para
identificar dicho atomo (Lang, 2007).

Sin embargo, la energia de la radiacion estelar puede ser relacionada con la energia térmica del
gas que emite. A finales del siglo XIX, se descubrié que el espectro emitido por objetos calientes no
dependia de su composicion quimica o de su forma sino de su temperatura y Max Planck desarroll6 una
formula para este “cuerpo negro”. Un cuerpo negro se trata de un cuerpo ideal que emite y absorbe en
A diferentes toda la radiacion electromagnética que llega a él. Para mantenerse en equilibrio el cuerpo
debe emitir radiacion a la misma tasa a la que la absorbe. Una estrella, en una primera aproximacion,
puede ser considerada un cuerpo negro ya que, su espectro de emisiéon es muy parecido al de estos
cuerpos. Una de las principales caracteristicas del cuerpo negro es que la longitud de onda donde se
encuentre el mdximo de emisién depende completamente de su temperatura, es decir, si el maximo cae
en el azul, violeta, rayos-X, etc depende sélo de la temperatura (ver figura 2.3).
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Figura 2.3: Los maximos de emision de distintos cuerpos negros dependiendo de su temperatura y el espectro de emision de
una estrella tipo Sol, se puede observar el espectro de una estrella (Iinea rosa) y un cuerpo negro son muy parecidos. También

se observa como, segtn la temperatura, el pico de emisioén cae en un longitud de onda distinta. Obtenido de (Richmond,
2010).

Por ejemplo, las estrellas mds calientes tienden a ser de un color azul mientras que las estrellas
mds frias tienen a ser mds rojizas, esto es porque la emisién mds intensa ocurre con la radiacién cuya
frecuencia (y energia) aumentan con la temperatura del disco de la estrella. En otras palabras, a mayor
temperatura de un objeto menor serd la longitud de onda de la radiacion que este emita (Thorne, Litzén
y Johansson, 1999). De hecho, si se tienen dos objetos iguales en tamaifio y forma, que solo difieren en
temperatura, el objeto mds caliente emitird muchas mas energia que el otro objeto.

A continuacién se describe un poco cada clase de radiacion electromagnética.

= Ondas de Radio: La radio astronomia es una rama de la astronomia que cubre un rango de
frecuencias desde unos cuantos megahertz (1 x 10°HZ) (1m) hasta ~300 GHz (1mm), aumentando
la capacidad de observacion del espectro electromagnético por muchos ordenes de magnitud
(Karttunen et al., 2016).

= Microondas: Las microondas se parecen, en muchos sentidos, a las ondas de radio, pero son mas
dificiles de generar, ya que se requieren dispositivos electrénicos especiales. A diferencia de la
onda corta, las microondas pueden focalizarse en forma de radiacién muy potente cuya direccion
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puede ser controlada. En su interaccion con la materia, su energia puede ser reflejada, como ocurre
cuando inciden sobre superficies metdlicas, transmitida con poca pérdida de energia en medios
transmisores, como el vidrio, o absorbida por la materia irradiada, lo que origina un aumento
de temperatura en ésta (Antia, Bhatnagar y Ulmschneider (2003); Thorne, Litzén y Johansson
(1999)).

= Radiacion infrarroja: Fue descubierta por el astronomo William Herschel (1738-1822) en 1800,
al medir una zona mads caliente mds alld de la zona roja del espectro visible. La radiacion
infrarroja se localiza en el espectro entre 3x10'' Hz hasta aproximadamente los 4x10'4 Hz.
El infrarrojo se divide en tres secciones de acuerdo a su distancia a la zona visible: préxima
(780 - 2500 nm), intermedia (2500 - 50000 nm) y lejana (50000 - Imm). Toda molécula que
tenga una temperatura superior al cero absoluto (-273 K) emite rayos infrarrojos y su cantidad
estd directamente relacionada con la temperatura del objeto (Karttunen et al. (2016); Golub y
Pasachoff (2002)).

= Visible: Isaac Newton fue el primero en descomponer la luz visible blanca del Sol en sus com-
ponentes mediante la utilizacion de un prisma. La luz blanca esté constituida por la combinacién
de ondas que tienen energias semejantes sin que alguna predomine sobre las otras. La radiacion
visible va desde 384 x 10'? hasta 769 x 10'? Hz. Las frecuencias mds bajas de la luz visible (lon-
gitud de onda larga) se perciben como rojas y las de més alta frecuencia (longitud corta) aparecen
violetas. La luz blanca es un conjunto de longitudes de onda (1) que varia de ~ 400 nanémetros
(nm) a 700 nm y es la luz que podemos ver (Lang (2007); Thorne, Litzén y Johansson (1999)).

= Ultravioleta (UV): La radiacién ultravioleta pertenece a la franja del espectro electromagnético
con longitudes de onda entre 400 y 100 nm? aproximadamente. Se extiende desde la parte violeta
del espectro visible hasta la zona de rayos X blandos, aunque ambos limites son arbitrarios. A partir
de 1932, el espectro ultravioleta se ha segmentado en tres zonas: A, B y C cuyas caracteristicas
se han estudiado con interés:
La radiacion ultravioleta A (UVA) abarca longitudes de onda entre 320 y 400 nm; es la parte
menos energética de la radiacion UV (3,1-3,9 eV).
La radiacion ultravioleta B (UVB) se extiende entre los 200 y 290 nm.
Laradiacion ultravioleta C (UVC) se extiende entre los 200 y 290 nm; es la porcién mds energética
del espectro, la mayor parte de la radiacion UVC procedente de la radiacion solar es absorbida por
la atmésfera superior, de forma que no alcanza la superficie terrestre. Ademds, el UVC ioniza los
gases atmosféricos, por lo que contribuye a la creacién y mantenimiento de la capa de ozono. Las
bandas menos energéticas (UVA y UVB) penetran en la atmdsfera y contribuyen a la fotosintesis
de las plantas, y a la sintesis de vitamina D en la piel de los mamiferos (Portero, 2004).

= Rayos X: Es la radiacion electromagnética cuya longitud de onda va desde los 10 nm hasta los
0.01 nm. Los rayos X cercanos a la banda ultravioleta de espectro se conocen como ‘“blandos”
(10 - 0.1 nm), y los que estdn mds cerca de la banda de la radiaciéon gamma, se conocen como
“duros” (0.1 - 0.01 nm). Los mds recientes satélites que observan en rayos X son: Chandra por

3lnm=1""m
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parte de Estados Unidos; y el europeo XMM-Newton, estos dos satélites fueron lanzados en 1999
(Karttunen et al., 2016).

= Rayos y: Las primeras observaciones de fuentes y fueron obtenidas al final de los 60’s cuando
un instrumento dentro del OSO 3 (Orbiting Solar Observatory) detectd radiacion y de la Via
Lactea. Los rayos y se producen por transiciones en los niicleos atémicos o por interacciones de
particulas elementales a diferencia de otros tipos de radiacién como la visible o la infrarroja. Es
por eso que las observaciones en las longitudes de onda mds cortas, como la de la radiacion v,
proveen informacion sobre procesos distintos a los de la informacion que dan las longitudes mas
largas. Las energias de la radiacién y son millones de veces mds grandes que las de la luz visible,
de hecho, la astronomia en rayos y estudia radiacién con energfas de 10° — 10'*¢V. Sin embargo,
esta radiacion puede ser observada con los mismos detectores (Karttunen et al. (2016); Thorne,
Litzén y Johansson (1999)).

2.2. Lineas Espectrales

Como se menciond anteriormente, las capas del Sol se encuentran distintas temperaturas una de otra,
es por eso que que las longitudes de onda o el tipo de radiacién en el que cada una emite también es
distinto de las otras, entonces para observar alguna capa especifica del Sol, se debe escoger la radiacién
que dicha capa emite. Por ejemplo, para observar la fotosfera se utiliza “luz blanca” (radiacién continua
de un plasma extremadamente caliente y denso); para ver la cromosfera se debe observar en la linea del
hidrégeno (Ha) o en las lineas del calcio ionizado, por ejemplo.

Los dtomos neutros poseen en su nicleo dos clases de particulas: protones de carga positiva y los
neutrones que son neutros. Alrededor del niicleo se encuentran los electrones de carga negativa. La
carga de dtomo estable debe ser neutra, de tal manera que la carga positiva de los protones (p*) se
contrarreste con la negativa de los electrones (e™).

Los electrones del 4&tomo pueden rodearlo en 6rbitas que corresponden a niveles energéticos estable-
cidos los cuales se conocen como orbitales. Sin embargo, un e~ puede cambiar de posicion y acercarse
o alejarse del nicleo, esto siempre y cuando el orbital de destino esté desocupado. Para pasar a una
Orbita mds baja (mds cerca del niicleo) el e™ necesita emitir energia, la cual libera en forma de fotones
mientras que, para pasar a un orbital mds alto (més alejado del niicleo) el e~ necesita absorber energia

1

en forma de fotones, "...El fotén emitido o absorbido es especifico para cada drbita de cada dtomo
especifico. De esta manera al estudiar la energia electromagnética emitida o absorbida por un dtomo se

puede determinar que tipo de 4tomo es"(Thorne, Litzén y Johansson, 1999).

Una linea espectral es una linea obscura o brillante en un espectro de emisiéon continuo resultado
de una abundancia o carencia de fotones en cierto intervalo de frecuencias (ver figura 2.4). Cuando se
sitda un gas frio y tenue frente a uno caliente y denso, los 4tomos en el gas frio absorben radiacion
en longitudes de onda especificas produciendo lineas obscuras de absorcion. Sin embargo, cuando el
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gas frio estd por si solo y se calienta hasta volverse incandescente, se producen lineas de emision que
brillan en las mismas longitudes de onda que las obscuras. Los componentes atomicos del Sol pueden
inferirse por las lineas de absorcion, que aparecen impuestas sobre los colores de la luz solar, se ven
como lineas obscuras cuando la radiacion solar es desplegada como una funcion de la longitud de onda,
tal despliegue es conocido como un espectro (Lang, 2007).

Espectro continuo

Lineas de emision

Lineas de absorcion

Figura 2.4: Visualizacién de las lineas de emision y absorcién en un espectro continuo. Obtenido de Khan Academy.

Las lineas espectrales fueron descubiertas en 1814 por el fabricante de vidrios Joseph Fraunhofer,
cuando al analizar la luz solar se dio cuenta de que habia lineas que aparecian en frecuencias muy bien
definidas. Fraunhofer descubrié aproximadamente unas 600 lineas oscuras en el espectro solar de las
cuales emprendié un estudio cuidadoso, midiendo su frecuencia con precision. Las lineas mds inten-
sas las designd con las letras de la A (en el rojo obscuro) ala K (en el violeta) (Golub y Pasachoff, 2002).

A mediados del siglo XIX, Kirchoff y Bunsen encontraron que cada una de estas lineas estaba
asociada con un elemento quimico de manera que funcionaban como las huellas dactilares de los ele-
mentos presentes en la atmosfera del Sol (ver figura 2.5). El trabajo de Kirchoff y Bunsen llevo a la
identificacion de un gran nimero de lineas en el Sol y en espectros estelares ayudando a la comprension
sobre los componentes quimicos de las estrellas (Thorne, Litzén y Johansson (1999); Bueche (1998)).
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Figura 2.5: Espectro solar con sus lineas de absorcién. Obtenido de NOAO.

2.2.1. Linea del Ho

Dentro de las lineas de Fraunhofer hay algunas que tienen una nomenclatura especial. Tal es el caso de
las lineas del hidrégeno, el cual tiene uno de los espectros atdmicos mds simples.

La serie de Balmer es el conjunto de lineas que resultan de la emision de un dtomo de hidrégeno
cuando uno de los electrones del gas pasa de un nivel de energia n > 3 a n=2. Las transiciones son
denominadas secuencialmente por letras griegas: desde n=3 an =2 es llamada Ho,4a2es HB,5a2
es Hy, etc. (Bueche, 1998).

La longitud de onda, para cada linea de Balmer, se puede calcular mediante la ecuacion de Rydberg:

1 1 1

== Rulzz =), 2.1

donde Ry es la constante de Rydberg para el hidrégeno (~ 1.097x10’m™1), I =2 y m un entero mayor
que 2. La ecuacién anterior la obtuvo el espectroscopista sueco Johannes Robert Rydberg después de
que Balmer propusiera su ecuacion empirica para la longitud de onda de las lineas del espectro del
hidrégeno la cual dice:

m? m?

B
(m2_22

donde B=364.56 nm, n=2 y m es un entero que toma los valores: 3, 4, 5, 6, ... Balmer propuso la ecuacién
anterior basado en sus observaciones, es decir, no la obtuvo de un modelo o teoria. Simplemente utiliz6

A= B( ), (2.2)

m2 —n2
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sus observaciones para encontrar una relacion matemadtica que fuera consistente con las mismas. Sin
embargo, el cilculo era muy preciso para las longitudes de onda en el espectro de hidrégeno, incluso
para el caso mds complicado (n=11) las longitudes de onda calculadas por Balmer estaban dentro de
0.1 % del valor medido (Bueche, 1998).

Al dar a conocer su ecuacion, Balmer sugirié que quiza fuera un caso especial de alguna férmula
mds general que se aplicara a otras series de lineas en otros elementos y fue ahi donde Rydberg se
dedic6 a la busqueda de dicha ecuacion general. En 1889 Rydberg encontré varias series espectrales que
encajaban en una férmula empirica que era equivalente a la formula de Balmer. La férmula de Rydberg
puede escribirse para producir el inverso de la longitud de onda como:

= RH(_ - _)a (23)
donde n; < ny.

En esa ecuacién Ry = 10973758.306m~" y n; y no son nimeros enteros pero, para la serie de
Balmer, n; =2y n, toma los valores de 3, 4, 5, 6...

Las lineas del hidrégeno, especificamente el Ha, permite observar la atmdsfera baja del Sol, es
decir, la cromosfera. Esto es porque, como se mencioné anteriormente, la energia de la radiacion esta
relacionada con la temperatura del cuerpo que la emite entonces, con una temperatura de ~6000K la
emisién de la cromosfera pertenece, en parte, a la longitud de onda de los 656.28nm (6562.8 A) que
corresponde a la linea del Ha. Esta linea es la mds brillante y es la responsable de darle a la cromosfera
su color rojo ya que esta linea es visible en la parte roja del espectro electromagnético (Lang (2007);
Bhatnagar y Livingston (2005); Golub y Pasachoft (2002))

De hecho, durante los eclipses se puede observar lo que se conoce como Espectro Flash o espectro
cromosférico. Esto es, un espectro de lineas de emisién que contiene alrededor de 3000 lineas iden-
tificadas donde una de las mds fuertes es la del hidrégenoa. Como el Ha es una linea de absorcion
muy intensa, si se toma una fotografia en esta longitud de onda, lo que se obtendrd es una imagen de
la cromosfera (ver figura 2.6). Para este propdsito se utiliza un filtro con ancho de banda muy delgado
que sélo deje pasar la linea del He y el resultado muestra al Sol como un disco manchado y oscilante
(Karttunen et al., 2016).

Las manchas solares se extienden desde la fotosfera a la cromosfera donde en las fotografias en
Ha se ven como manchas obscuras. Regiones brillantes conocidas como plague* aparecen brillantes y
filamentos obscuros y largos se extienden sobre el disco en Ha.

Sin embargo, una vista completamente diferente se obtiene cuando se observa en otra longitud
de onda como la del calcio K. Regiones muy brillantes de la luz en calcio K corresponden a zonas

4Del francés para playa.
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Figura 2.6: Fotografia de la cromosfera
en He. Se pueden observar manchas obs-
curas, filamentos largos y delgados asi
como regiones brillantes. Tomada por el
Observatorio Astrofisico de Baikal, Aca-
demia de Ciencias de Rusia. Obtenido de
Lang (2007).

donde hay campos magnético muy intensos tanto en las manchas solares como en la superficie solar
en una red de magnetismo. Regiones de campo muy intensas estidn, probablemente, asociadas con el
calentamiento de la cromosfera que resulta en las emisiones brillantes de calcio que coinciden con las
celdas de granulacion y la red magnética de la fotosfera ((Lang, 2008); Golub y Pasachoff (2002)).

En la literatura la linea del calcio II K se encuentra dividida en tres regiones: K1, K2, Y K3. Cada una
de estas regiones muestra una region distinta de la cromosfera. La linea del calcio es muy sensible a los
campos magnéticos. Si hay campos magnéticos presentes, la absorcidon es menor (més luz transmitida),
y los campos magnéticos débiles se muestran como zonas obscuras.

2.3. (;Como observamos?

“Observar el Sol es algo relativamente sencillo pero, se requiere de sentido comtn y una buena cantidad
de paciencia” (Antia, Bhatnagar y Ulmschneider, 2003).

Lo primero para poder obtener fotografias solares es contar con el instrumento adecuado. En este
trabajo se mencionard el tipo de telescopio, filtros y cdmara utilizados para el desarrollo del mismo.
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2.3.1. El telescopio

Hasta la Edad Media el mejor instrumento de observacion era el ojo humano y no fue hasta el siglo XVII
que se invento el telescopio; en 1609 Galileo hizo sus primeras observaciones utilizando este nuevo
instrumento. En 1613 descubre las manchas solares y fue publicado en listoria intorno alle macchine
solari. La fotografia astrondmica fue introducida a finales del siglo XIX y en las dltimas décadas se
han ido implementando nuevas técnicas e instrumentos para detectar la radiacion electromagnética del
espacio (Karttunen et al., 2016).

La finalidad del telescopio es aumentar los objetos lejanos o, mds precisamente, conseguir una
imagen de un objeto lejano con mayor detalle de la que se podria obtener a simple vista y, hasta cierto
punto, entre mayor es el telescopio, mayor es la cantidad de luz que éste puede recolectar.

Segin Karttunen et al. (2016) el telescopio debe cumplir tres tareas principales en la observacion
astrondmica:

= Recolectar luz de un drea grande haciendo posible estudiar fuentes muy débiles.
= Aumentar el didmetro angular de un objeto aumentando asi la resolucion.
= Medir la posicion de los objetos celestes.

Para hacer esto, los telescopios emplean una combinacién de lentes y/o espejos que alteran el frente
de onda luminoso procedente del objeto de tal forma que el tamafio angular del objeto aumenta. De-
pendiendo de si el elemento principal de un telescopio es una lente o un espejo se pueden clasificar los
telescopios Opticos en refractores y reflectores respectivamente.

El telescopio de Galileo era refractor, el cual utilizaba lentes a través del los cuales la luz pasada
para formar una imagen. Tiempo después Newton invento el telescopio reflector que utilizaba espejos
como el componente 6ptico principal (Carroll y Ostlie, 2007).

Segin la ley de Snell, cuando un rayo de luz viaja de un medio transparente a otro su camino se
“dobla” en la interfaz de los dos medios (ver figura 2.7). Cuanto se doble o curve el rayo dependera
de los indices de refraccién (n, = ¢/v,) de cada material (este indice depende de la longitud de onda),
donde v, representa la velocidad de la luz dentro del medio>.

Si 01 es el dngulo de incidencia entre los dos medios y 6, es e dngulo de refraccién entonces, la ley
de Snell estd dada por:

ny sinfy = npysind,. 2.4)

Dependiendo de la forma de los lentes, los rayos de luz se comportardn de una manera o de otra.
En una lente convergente un haz de luz que viaja paralelo aleje de simetria del lente (eje dptico) puede

5En el el vacio la velocidad de la luz se mide como: vy = ¢ =~ 3 x 108m/s
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Figura 2.7: Diagrama ilus-
trativo de la ley de Snell. Ob-
tenido de Geogebra.org.

ser dirigido a un punto especifico a lo largo del eje. De forma contraria con una lente divergente se
hace que laluz diverja y parece que se origina de un punto especifico en el eje de simetria (ver figura 2.8).
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Figura 2.8: Diagrama de una lente convergente (a) y un lente divergente (b). Obtenido de Carroll y Ostlie (2007).

El punto especifico que se menciona en ambos casos es conocido como el punto focal del lente, y la
distancia desde el centro del lente hasta ese punto se llama distancia focal y se denota con la letra f.
Para un lente convergente la distancia focal se toma como positiva mientras que, para un lente diver-
gente se considera negativa. Es importante mencionar que, mientras para un lente la distancia focal si
depende de la longitud de onda, para un espejo la distancia focal es independiente de la misma, ya que
para la reflexion el dngulo de incidencia es igual al dngulo de reflexion (61 = 6,) (Carroll y Ostlie, 2007).

Al didmetro del objetivo (D) se le conoce como la apertura del telescopio, de tal manera que la razén
entre D y la distancia focal f se conoce como radio de apertura (F = f/D) o radio focal. Esta cantidad
es utilizada para caracterizar la potencia de acumulacién de luz (light-gathering) del telescopio. Si
el radio de apertura es grande (cerca de la unidad) se tiene un telescopio “rdpido” y poderoso, esto
significa que se pueden tomar fotografias utilizando una baja exposicion ya que la imagen es brillante
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(Karttunen et al., 2016); sin embargo, un radio de apertura pequefio (f > D) se tiene un telescopio
“lento”, en otras palabras, con un telescopio rdpido se requiere un tiempo menor para captar la misma
cantidad de luz que uno lento u oscuro (tipicamente F10 o més)(Alvarez, 2011). En astronomia, asi
como en la fotografia, al radio de apertura se le denota como f/n (por ejemplo: f/8), donde n es la
distancia focal dividida entre la apertura. Para telescopios rapidos esto puede ser f/1...f/5, y usual-
mente es menor a f/10. Entre menor sea el radio de apertura (distancia focal pequefa) se tiene una
amplificacién menor, un campo de vision mds amplio y una imagen mads brillante(Karttunen et al., 2016).

2.3.1.1. Plano Focal y Escala de placa de telescopio

Para un objeto extendido, su imagen también deberd estar extendida y si algiin detector o placa fotogra-
fica va a “grabar” esta imagen deberd ser colocada en el plano focal del telescopio.

El plano focal se describe como el plano que pasa a través del punto focal y es perpendicular al
eje optico del sistema 6ptico. Como los objetos astrondmicos estdn lo suficientemente lejos y se puede
considerar que se encuentran a una distancia infinita del telescopio, los rayos de luz que vienen de algin
objeto son, esencialmente, paralelos entre si (aunque no necesariamente paralelos al eje Optico). La
separacion en la imagen de dos fuentes puntuales en el plano focal estd relacionada con la distancia
focal del lente que estd siendo utilizado (Carroll y Ostlie, 2007). En la imagen 2.9 se muestra la luz
proveniente de dos fuentes, una paralela al eje 6ptico del lente y la otra que llega con un dngulo 6 con
respecto al eje.

Figura 2.9: La escala de placa, determinada por la distancia focal. Obtenido de Carroll y Ostlie (2007).

En la posicion del plano focal, la luz paralela al eje va a converger en el punto focal mientras que
la luz que incide con cierto dngulo lo hard, aproximadamente, a una distancia y del punto focal, de tal
manera que por geometria se obtiene la relacion:

y = ftan6. (2.5)

Si se asume que el campo de visidn es pequeiio entonces # también serd pequeiio por lo que se puede
asumir que rané = 6 (con 6§ expresado en radianes), por lo tanto
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esta ultima ecuacion lleva a la relacion diferencial conocida como escala de placa, que se escribe:

==

Esta ecuacidn relaciona la separacion angular® de los objetos con la separacion lineal de sus imédge-

S

1/f. 2.7)

nes en el plano focal (Carroll y Ostlie, 2007). Es decir, la escala de placa muestra qué tan grande es la
imagen del objeto en el foco primario del telescopio y, basicamente, relaciona cuantos arco segundos
de cielo hay por cada milimetro de detector.

Mientras la distancia focal del lente aumenta, la separacion lineal de las imdgenes separadas por 6
también aumenta.

El aumento (w) del telescopio puede obtenerse con la siguiente ecuacion

w=60/0=~f]f, (2.8)

donde se uso y = f6. En la ecuacion anterior f es la distancia focal del objetivo y f "es la del ocular,
por ejemplo si f = 100cm y f = 2cm, el aumento va a ser de 50 veces. El aumento no es una de las
caracteristicas principales del telescopio ya que se puede cambiar simplemente cambiando el ocular
(Carroll y Ostlie, 2007).

Una caracteristica mds importante y que depende de la apertura D del telescopio es el poder de
resolucion.

Antes de continuar con el poder de resolucién se muestra, a manera de ejercicio, el calculo de la
escala de placa para los telescopios del observatorio solar de la ENES Morelia con un detector que en
este caso es una cadmara CCD.

Telescopio SolarMax IT 90mm
= Distancia focal (f)= 800mm’
= Tamaio de pixel (de la cdmara)= 3.75 um

Entonces, se puede utilizar la siguiente formula:

6La separacion angular es la distancia entre dos objetos observados en el cielo, es independiente de la distancia fisica
entre los objetos y estd directamente relacionada con la distancia entre las imdgenes de los objetos en el plano focal (también
conocido como plano de imagen), es decir, la separacion angular no depende de la distancia real entre los dos objetos en el
cielo, s6lo depende de la distancia observada.

7 f no necesariamente tiene que estar en milimetros, puede estar en otra unidad de longitud pero la mas comun son los
mm.
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206265
s = 7 [s] = [arcseg/mm] = ["/mml], (2.9)
el nimero 206265 sale porque:
180° 60" 60”
lrad = —_ =206265". (2.10)
b/ 1° 1
Para el SolarMax II 90mm:
206265
= =257.83 " . 2.11
S 200mm 57.83 " /mm ( )

Pero se quiere conocer la escala de placa en arcseg/pixel y se sabe que:

1000
3.75um = 3.75x 10 %m - 1—””’" = 3.75% 10 3 mm, 2.12)
m
de modo que:
3.75% 103 mm — 1 pixel (2.13)
Imm — 266.66 pixeles, (2.14)
Entonces se tiene que:
s =257.832%% . 266,662 = 0.966886672 = 0.97 */pix. (2.15)
mm 1mm

El célculo anterior utiliza la distancia focal inherente del telescopio; sin embargo, para realizar
observaciones del disco solar completo se utiliza un reductor focal. Debido a lo anterior la escala de
placa cambia y el cdlculo debe considerar el factor de reduccién utilizado. A continuacion se presenta
el célculo de la escala de placa considerando al reductor focal.

= Factor de reduccioén () = 0.5x.

Si se multiplica la distancia focal original del telescopio entre el factor de reduccion se puede obtener
la nueva distancia focal del telescopio:

fi=f-£=800-0.5=400mm. (2.16)

Ahora ya es posible calcular la nueva escala de placa. Afiadiendo la nueva distancia focal f ala ec.
2.9 y resolviendo la ec. 2.15 se tiene que la nueva escala de placa es de: 1.94 ”’/pix.

Ahora se obtiene la escala de placa del telescopio Meade ETX-90EC Astro Telescope, el cual por
defecto tiene una distancia focal mds grande que el telescopio anterior.

= Distancia focal= 1250mm.

= Tamaio de pixel (de la cdmara)= 3.75 um .
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Se repiten los pasos anteriores utilizando las ecs. 2.9 y 2.15 de modo que la escala de placa del
telescopio MEADE ETX-90EC es de: 0.62 ”/pix.

Y si se agrega el reductor focal ( f,=0.5x), tenemos que la nueva distancia focal f;

fi=f-f=1250-0.5 =625 mm, (2.17)

de nuevo, se utilizan las ecs. 2.9 y 2.15 y se obtiene que s=1.24 ’/pix.

La escala de placa es un factor muy importante para este trabajo puesto que, como se menciond
anteriormente, al telescopio se le puede agregar un detector fotografico como una cdmara. La escala de
placa es relevante para el andlisis de imdgenes FITS (ver 3) ya que este dato permite realizar calculos
sobre las estructuras solares observadas en las imdgenes obtenidas con la cimara fotogrifica. Ademds
permite saber la separacion minima que tendrdn dos objetos en una fotografia de modo que si se modifica
la escala de placa también se modifica esta separacion para ver mejor, o con mayor definicién, uno u
otro objeto.

2.3.1.2. Resolucion y Criterio de Rayleigh

Desafortunadamente la habilidad para ver dos objetos con una separacién angular (6) pequefia no solo
es cuestion de buscar una distancia focal lo suficientemente grande para que produzca la escala de
placa necesaria ya que, existe un limite en la capacidad de resolver dichos objetos. Esta limitacion se da
debido a la difraccién producida por el avance de los frentes de onda de la luz producida por los objetos
observados ((Carroll y Ostlie, 2007)).

La resolucién tedrica de un telescopio se da, usualmente, en la forma introducida por Rayleigh
(Criterio de Rayleigh) que dice?:

sinf ~ 0 =1.224/D [6] =rads. (2.18)

Como una regla prictica se dice que dos objetos se ven separados si la distancia angular minima
entre ellos es:

Opmin > A/ D. (2.19)

A la ecuacion anterior se le conoce como limite de Dawes, y dice que la resoluciéon aumenta a
medida que la apertura del telescopio también aumenta y cuando se observan longitudes de onda cortas.

8Esta relacion es vélida para dngulos pequefios. Esto es una simplificacion de las leyes trigonométricas que tiene una
precision aceptable cuando el dngulo tiende a cero, y surge de la linealizacion de las funciones trigonométricas. Para tales
4ngulos, las funciones se pueden aproximar con el primer término de su serie.
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2.3.1.3. Refractores y Reflectores

Como se mencioné anteriormente, los telescopios refractores utilizan dos lentes: el objetivo, el cual
recolecta la luz y forma la imagen en el plano focal; y el ocular, que funciona como una pequeia lupa
para observar la imagen. Los lentes se encuentran opuestos al final de un tubo que puede ser dirigido
hacia cualquier punto. La distancia entre el ocular y el plano focal puede ser ajustada de manera que la
imagen quede enfocada (Karttunen et al., 2016).

Los primeros telescopios refractores tenian un lente objetivo simple, por lo cual, las observaciones
estaban obstaculizadas por la aberracion cromatica (figura 2.10). Como el vidrio refracta los diferen-
tes colores en cantidades distintas, los colores no se “encuentran” en el mismo punto focal, mds bien
la distancia focal aumenta con la longitud de onda. Para quitar esta aberracion en el siglo XVIII se
desarrollaron lentes “acromdticos” los cuales consisten de dos lentes ya que, la dependencia al color
de la distancia focal es mucho menor que en lentes sencillas. De hecho, en alguna longitud de onda
Ao, la distancia focal tiene un extremo (usualmente un minimo) y cerca de este punto el cambio en la
distancia focal es muy pequefio. Al combinar varios lentes de distintos tipos de vidrio en el objetivo la
aberracion cromadtica puede ser corregida aun mds (Karttunen et al. (2016); Malacaray Malacara (1995)).

Figura 2.10: Aberracion Cromatica. Los rayos de luz de distintos colores son refractados a distintos puntos focales (izq). La
aberracion puede ser corregida con un lente acromdtico. Obtenido de Karttunen et al. (2016).

Los telescopios refractores mds grandes del mundo tienen una apertura de ~1 metro: 102 cm en
el telescopio del observatorio de Yerkes y 91cm en el telescopio del observatorio Lick; y su apertura
tipicamente es de f/10... f/20. El uso de refractores estd muy limitado por su campo de vision, el cual es
muy pequeflo, y porque tienen una estructura muy grande. Usualmente, son usados para observaciones
de estrellas binarias y para medir la posicion de las estrellas. Es posible ampliar el campo de vision al
implementar sistemas de lentes mds complejos, este tipo de telescopios se conocen como astrégrafos
y tienen un objetivo compuesto, usualmente, por 3 a 5 lentes y una apertura de menos de 60 cm.
Los astrégrafos son utilizados para fotografiar grandes dreas del cielo por ejemplo, para estudiar con
precision el movimiento de las estrellas (Karttunen et al., 2016) (Carroll y Ostlie, 2007).

Los telescopios que utilizan un espejo, también conocidos como reflectores son los telescopios mas
usados en astronomia e investigacion astrofisica.

Estos dltimos se componen de un espejo recubierto de una fina capa de aluminio y de forma parabé-



44 CAPITULO 2. ASTROFOTOGRAFIA: FOTOGRAFIA SOLAR

lica. Este tipo de espejo refleja todos los rayos de luz que entran al instrumento de manera paralela al eje
mayor hacia el mismo punto focal. La imagen formada en ese punto puede ser observada a través de un
ocular o registrada con un detector. Una de las grandes ventajas de los reflectores es que no hay aberra-
cién cromética ya que todas las longitudes de onda son reflejadas al mismo punto (Karttunen et al., 2016).

4

Cassegrain

Coudé

Figura 2.11: Distintos tipos de enfoque en los telescopios reflectores. Obtenido de Karttunen et al. (2016).

El primer telescopio reflector fue construido por Isaac Newton, quien gui6 la luz de manera perpen-
dicular hacia afuera del telescopio con un pequefio espejo plano, de tal manera que cualquier enfoque
que utilice este sistema se conoce como enfoque Newton. El radio de apertura tipico de un telescopio
Newtoniano es de f/3...f/10.

Otra opcion para un reflector es hacer una apertura en el espejo primario y y reflejar la luz a través
del mismo con ayuda de un espejo secundario pequefio e hiperbdlico el cual se posiciona en la parte
frontal del telescopio. Este tipo de enfoque se conoce como enfoque Cassegrain, este tipo de sistemas
tiene un apertura de ~ f/8...f/15.

La distancia focal efectiva ( f,) de un Cassegrain estd determinada por por la posicion y la convexidad
del espejo secundario.
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Figura 2.12: El principio de un telescopio Cassegrain. Un espejo primario concavo M| refleja la luz paralelar al eje mayor
hacia el foco primario S;. Un espejo secundario convexo M, refleja los rayos de luz de regreso a través de un pequeio hoyo
en el espejo primario hacia el foco secundario S, que se encuentra fuera del telescopio. Obtenido de (Karttunen et al., 2016).
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Si vemos la figura 2.12 podemos obtener:

b
Je=~Jp. (2.20)
a
Si se escoge a < b se tiene que f, > f,, de esa manera se pueden construir telescopios pequenos
con distancias focales grandes. Los reflectores Cassegrain son especialmente buenos para ser utilizados
con espectrografos, fotdmetros y otros instrumentos que pueden ser montados en el foco secundario de

manera accesible para el observador (Karttunen et al., 2016).

Hay arreglos mds complicados que utilizan varios espejos para guiar la luz a través del eje de
declinacion del telescopio hacia un punto fijo llamado enfoque Coudé. La distancia focal para estos te-
lescopios en muy grande y el radio de apertura es aproximadamente de f/30... f/40. El enfoque Coudé
es utilizado, principalmente, para realizar espectroscopia precisa ya que, los espectrografos pueden
mantenerse fijos y a una temperatura constante.

Sin embargo, una de las principales fallas del sistema Coudé es que al ser reflejada por los distintos
espejos, mucha de la luz que entra al telescopio se pierde. Un espejo aluminizado refleja ~ 80 % de la
luz que cae sobre el entonces, para un sistema Coudé de 5 espejos, por ejemplo, solamente 0.8 ~ 30 %
de la luz llega al detector (Karttunen et al., 2016).

Asi como los telescopios refractores presentan la aberracién cromadtica, los reflectores tienen su
propio tipo de aberracion: aberracién de coma. Esta aberracion afecta las imédgenes desplazadas del eje
optico: los rayos de luz no convergen todos al mismo punto mas bien, se forma una figura parecida a un
cometa. Debido a la aberracion, el reflector cldsico con un espejo paraboloide tiene un campo de vision
efectivo muy pequefio, de hecho, la coma limita el didmetro del campo ttil de 2 a 20 minutos de arco
(dependiendo del radio de apertura del telescopio). El campo de vision puede ser aumentado agregando
varios lentes correctivos.

Este tipo de aberracion no se daria si el espejo primario fuera esférico, sin embargo, esta clase de
espejos tiene su propia aberracion, la aberracion esférica: donde los rayos de luz del centro y de las
orillas convergen a distintos puntos. Para quitar este tipo de aberracion Bernhard Schmidt desarrollé un
lente correctivo muy delgado, el cual se coloca en el camino de la luz que entra al telescopio. A este tipo
de instrumento se les llama cdmara Schmidt y tienen un campo de visién muy amplio, con muy pocas
fallas y el lente es tan delgado que absorbe muy poca luz, de tal manera que las imdgenes resultantes
son muy nitidas (Carroll y Ostlie, 2007).

2.3.1.4. Tipos de monturas de telescopios

Un telescopio debe estar sostenido en un soporte estable para evitar que vibre, ademads, debe rotar
suavemente durante las observaciones. Existen dos clases principales de monturas para telescopios: las
ecuatoriales y las altazimutales (figura 2.13).
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Declination

Axis of

the Earth

Figura 2.13: Montura ecuatorial (izquier-
da) y montura azimutal (derecha) de un
telescopio. Obtenido de Karttunen et al.
(2016).

En la montura ecuatorial, uno de los ejes estd dirigido hacia el polo norte celeste y se conoce como
eje polar. El otro eje, el eje de declinacion, se coloca perpendicular al primero. Como el eje polar es
paralelo al eje de la Tierra, la rotacion del cielo puede ser compensada girando el telescopio sobre su
eje a una taza constante.

El mayor problema de las monturas ecuatoriales es el eje de declinacién: cuando el telescopio esta
apuntando al sur, su peso causa una fuerza perpendicular al eje; cuando se estd siguiendo un objeto y
gira hacia el Oeste los soportes deben sostener una gran carga paralela al eje de declinacion.

Por otro lado, en la montura altazimutal, uno de los ejes es vertical y el otro horizontal. Esta clase de
montura es mds facil de armar que la ecuatorial y es mds estable para los telescopios mds grandes. Para
poder seguir la rotacion del cielo, el telescopio debe girar sobre los dos ejes a distintas velocidades, sin
embargo, el campo de vision también rotard. Esta rotacion debe ser compensada cuando el telescopio
se utilice para fotografia. Ya que si un objeto llega cerca del zenit, su azimut cambiard 180° en muy po-
co tiempo por lo tanto, cerca del zenit hay una pequeiia region donde no es posible realizar observaciones.

Los telescopios mds grandes del mundo tenian monturas ecuatoriales hasta que el avance de la tec-
nologia facilité los sistemas de guiado de las monturas altazimutales que antes eran muy complicados,
de hecho, la mayoria de los grandes telescopios del mundo hoy en dia ya vienen montados altazimutal-
mente, por ejemplo, el Gran Telescopio Milimétrico (GTM) (ver figura 2.14) del Instituto Nacional de
Astrofisica, Optica y Electrénica (INAOE) tiene este tipo de montura.

2.3.2. Condiciones de observacion
2.3.2.1. El Seeing

Los frentes de onda solo pueden conservar su forma si el medio por el que se mueven es dpticamente
homogéneo, es decir, si todos los puntos del frente se mueven a la misma velocidad. Por lo anterior, un
medio no homogéneo produce desviaciones arbitrarias en el frente de onda lo que resulta en aberracio-
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Figura 2.14: El Gran Telescopio Milimé-
trico Alfonso Serrano perteneciente al
INAOE y ubicado en Sierra Negra, Pue-
bla. Obtenido de CONACYT.

nes opticas. El aire es el mayor medio por el cual la luz debe pasar antes de formar la imagen de un
objeto en un telescopio (Telescope Optics, 2015).

Lo que causa que el aire sea un medio no homogéneo son los efectos térmicos, que crean estructu-
ras como corrientes y remolinos de distintas temperaturas que cambian arbitrariamente. La atmdsfera
terrestre afecta las observaciones astronémicas de muchas maneras, por ejemplo: el aire nunca esta
realmente quieto; las distintas capas atmosféricas tienen diferentes densidades y temperaturas, lo que
causa turbulencia y conveccion. Cuando la luz de las estrellas pasa a través del aire inestable se dan
cambios rdpidos en la refraccion de la luz en distintas direcciones. Por lo tanto, la cantidad de luz que
llega a un detector varia constantemente y se dice que la estrella centellea.

Como los telescopios recolectan luz en un drea mas grande pueden compensar los cambios rdapidos
y disminuir el centelleo. Sin embargo, las diferencias en refraccion a lo largo de distintos caminos de
luz a través de la atmésfera "manchan"(smear) la imagen y las fuentes puntuales se ven, a través del
telescopio, como puntos vibrantes. A este fendmeno se le conoce como seeing® y describe la calidad de
la imagen de una fuente puntual en una observacién dada en un momento dado (Karttunen et al., 2016)
(Malacara y Malacara, 1995). Hay que tomar en cuenta que si bien lo que se menciona al comienzo de
este parrafo es cierto, también es cierto que el seeing es funcion del drea colectora de la lente/espejo
primario del telescopio, para un nivel de seeing dado el error en el frente de onda inducido por la
turbulencia atmosférica aumenta con la apertura del telescopio .

Los dos mecanismos principales que propician errores por turbulencia atmosférica en los telescopios
son: movimiento vertical del aire causado por aire caliente que sube y se mezcla con aire més frio y
vientos de gran altitud que acarrean estructuras compuestas de bolsas de aire que varian en tamaifio,
temperatura e indice de refraccion a través del radio de apertura. Variaciones en la temperatura causan

9Seeing no tiene una traduccion literal al espafiol, pero se puede utilizar el termino turbulencia atmosferica para referirse
a este fendmeno.
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variaciones en el indice de refraccion lo que, en consecuencia, aceleran o atrasan puntos del frente de
onda, rompiendo su forma (Telescope Optics, 2015) (ver figura 2.15).

| WAVEFRONT BEFORE ATMOSPHERE |
v v v

- -

lower higher .o o0 mner | TURBLILENT
Bmip. D e AIR ATMOSPHERIC

TURBULENCE  °, SCALE
| \ . N COHERENCE
| : LENGTH

T U G UG T

WIND . ‘

<nor> e a WF/PHASE WF/PHASE
ERROR MAP

[ WAVEFRONT DISTORTED BY TURBULENCE |

T PO, .o UL_TL’ ‘iH_F! FiElJ T_f:”_, ______ Figura 2.15: Tlustra-

cién de la dindmica
atmosférica que gene-
ra distorsiones en el
frente de onda. Obte-
nido de Telescope Op-
valley I peak tics (2015).

ROUGHNESS
COMPONENT

LARGE

APERTURE SMALL
APERTURE

SPECKLES

El primero que se dio cuenta de la importancia del seeing fue Christian Huygens, quien not6é que
las estrellas centellaban y que las orillas de la Luna y de los planetas vibraban aun cuando la atmésfera
estaba aparentemente calmada y serena. La estructura real de las capas atmosféricas turbulentas varian
inmensamente con la localidad y el tiempo; en general las contribuciones mds significativas provienen
del nivel limite o nivel de suelo y de multiples capas (con mayor turbulencia) en la atmdsfera alta.
Usualmente el seeing es mejor cuando las capas turbulentas de la atmdsfera alta son mas débiles,
dejando a la turbulencia del nivel de suelo como el componente principal (Telescope Optics, 2015).

Una de las consecuencias mds importantes del seeing atmosférico es que tiende a aumentar el ta-
mano de las imédgenes y la desplaza de su posicién con lo que disminuye el poder de resolucion del
telescopio. Como se menciona anteriormente, la turbulencia atmosférica se puede ver como bolsas de
aire en la atmoésfera, que se encuentran en constante movimiento. Cada bolsa tiene una temperatura y
un indice de refraccion distinto de la otra y un didmetro de entre 10 y 25cm. Por lo tanto, en telescopios
con aperturas menores de 10 centimetros el efecto de la turbulencia es un movimiento continuo y al
azar, con desenfoques ocasionales de la imagen. Esta es la razén de la centelleo de las estrellas cuando
se ven a simple vista. Si la abertura del telescopio es mucho mayor de 20 centimetros, la imagen no
se mueve, mas bien su tamafio aumenta, y adquiere una forma que en promedio es circular, pero que
cambia constantemente (Malacara y Malacara, 1995).

Como lo predice la teoria de la difraccién!?, cuando la luz se propaga en un medio homogéneo, la

10 a difraccién es el fendmeno del movimiento ondulatorio en el que una onda de cualquier tipo se extiende después de
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imagen de una fuente puntual producida por un telescopio de didmetro D a una longitud de onda dada
A, es un punto de Airy de tamafio ep ~ A/D. El disco de Airy fue introducido por el astrénomo inglés
George Airy como respuesta al problema matematico de la difraccion de la luz a través de una apertura
circular. La teoria dice que una fuente puntual es reproducida como un patrén de discos concéntricos
(ver figura 2.16) donde el 84 % de la luz se encuentra en el disco central y el resto se encuentra distribuida
en los anillos que lo rodean. El tamaio del disco de Airy depende de la apertura del telescopio y de la
longitud de onda observada (Hubbell, 2013).

Figura 2.16: El disco de
Airy conel 84 % de laluz
en el disco central. Obte-
nido de Hubbell (2013).

Sin embargo, la turbulencia degrada las imdgenes astronémicas y la luz proveniente de una estrella
cruza varias capas atmosféricas turbulentas lo cual, perturba la propagacion del haz de luz. Es por esto
que con el enfoque de un telescopio es imposible alcanzar la resolucién angular e€p de un espejo perfecto
(Vernin y Mufioz-Tufién, 1995). En otras palabras, cuando la luz de una fuente (el Sol, por ejemplo)
pasa a través de las capas turbulentas de la atmdsfera, su trayectoria (o su frente de onda) se ve afectada,
dando como resultado una imagen distorsionada o borrosa.

Analiticamente el seeing, como la resolucién angular, se mide en arco segundos y se manifiesta
como un fendmeno gaussiano que da como resultado imédgenes estelares circulares (en vez de puntua-
les) y borrosas (como el disco de Airy), donde la distribucion de intensidad forma una campana de Gauss.

Tanto el disco de Airy como la turbulencia atmosférica pueden ser medidas con la distribucién
gaussiana del flujo de intensidad. A esta distribucion, formada en el plano de la imagen se le conoce
como PSF (Point Spread Function) y se mide en unidades de arco segundo llamadas FWHM (Full Width
at Half Maximum) (ver figura 2.17). Esta es una medida de qué tan ancha es la campana a la mitad del

pasar junto al borde de un objeto sélido o atravesar una rendija estrecha, en lugar de seguir su avance en linea recta (véase
Hecht (2002)), es decir, que la capacidad de una onda de doblarse al rededor de un objeto.
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pico de amplitud y es la manera tradicional de caracterizar la degradacion de la imagen, ya que esta
se degrada de tal manera de su tamafio depende en gran medida de la turbulencia integrada sobre las
capas de la atmoésfera. (Hubbell (2013); Vernin y Munoz-Tufién (1995)). Cuando la turbulencia es lo
suficientemente fuerte para alargar el maximo central del PSF la resolucidén del telescopio se determina
por la atmésfera mas que por la apertura del mismo. El maximo central del PSF expandido por la
turbulencia se conoce como disco de seeing y, por lo tanto, su FWHM es el seeing (Telescope Optics,
2015).

Full-width—> ~—

half-
J maximum

1‘ I Figura 2.17: La funciéon SPF
Point Spread Function (PSE) y el FWHM. Obtenido de
Hubbell (2013).

Una de las manera de medir el seeing es tomar una exposicion de un campo estelar y medir el FWHM
de una muestra de las estrellas en la imagen CCD. El valor FWHM medido es una buena indicacién del
seeing atmosférico en el lugar y el momento.

Segtn Vernin y Mufioz-Tufién (1995) la teoria de Fried dice que la degradacion de la imagen produ-
cida por la turbulencia atmosférica se caracteriza por el pardmetro r, el cual, se puede imaginar como
el didmetro del telescopio que produciria un punto de difraccién del mismo tamaio que el generado por
la turbulencia de una fuente puntual.

La relacién entre epwpgar y 1o €5 la que sigue

EFWHM 20.98/1/1’0 (2.21)

donde r, < D.

En astronomia el seeing se refiere a la mejor resolucion angular posible que puede ser lograda por
un telescopio Optico que observa el cielo a través de la atmdsfera, también se refiere al didmetro angular
erwnm de la imagen de una estrella tomada con una exposiciéon grande en el foco de un telescopio de
gran didmetro.

Las condiciones del seeing describen qué tanto perturba la atmésfera terrestre las imagenes vistas a
través de un telescopio o qué tanto modifica los frentes de onda de los objetos astronémicos. El tamafio
del disco del seeing (el didmetro aparente de las estrellas debido a este efecto) puede variar desde menos
de un arco segundo hasta varias decenas de arco segundo y depende del lugar, el dia y la hora. Si el
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disco de seeing es pequefio entonces, se habla de un buen seeing. El seeing y el centelleo difuminan
detalles pequefios en la imagen vista a través del telescopio (Vernin y Mufioz-Tufion, 1995).

Como se mencioné anteriormente, el seeing expande la imagen a un didmetro, tipicamente, de un
arco segundo. Por lo tanto el limite tedrico de la difraccion (eq.2.18) no puede alcanzarse realmente en la
superficie terrestre, es por eso que se busca construir observatorios en lugares de gran altitud. Uno de los
sitios de observacion con mejores condiciones de seeing son los Observatorios de Mauna Kea, Hawaii
con una altitud de 4200 msnm y con una resolucion de entre 0.5 y 0.6” llegando a ser tan buena como
0.25” en algunas noches. Otros lugares donde el seeing llega a ser bueno son: el Observatorio nacional
de Kitt Peak cerca de Tucson, Arizona; Tenerife y La Palma en las Canarias; asi como varios sitios
en los andes chilenos (Observatorio Inter-Americano de Cerro Tololo, Cerro La Silla y Cerro Paranal
pertenecientes al Observatorio Austral Europeo, y Cerro Pachén donde se encuentra el Observatorio
Géminis Sur) (Carroll y Ostlie, 2007).

Las deformaciones en el frente de onda causadas por turbulencia atmosférica estdn siempre pre-
sentes, simplemente varian en amplitud. Para efectos practicos el error de seeing se puede caracterizar
mediante escalas empiricas de calidad de seeing. Por ejemplo, existe la escala de Antoniadi que va del
1 al 5 donde: 1 es una visibilidad casi perfecta y se pueden obtener imdgenes claras; 2, 3 y 4 varian
de visibilidad clara con algunas oscilaciones, a visibilidad moderada con oscilaciones frecuentes, hasta
llegar a visibilidad mala con oscilaciones continuas; y, finalmente, 5 significa que la visibilidad es muy
mala y es practicamente imposible realizar observaciones astronémicas (Antoniadi, 1930).

Otra escala utilizada para la caracterizacion de la calidad de seeing es la de Pickering (ver figura
2.18) que, aunque esta disefiada para un telescopio refractor de 5 pulgadas, puede ser generalizada
basando el tamaifio relativo del patrén vs. el disco de Airy. La escala de visibilidad, que va del 1 al 10
donde 1 es la peor visibilidad y 10 es la mejor, va de la siguiente manera:

= 1-2: Muy mala.

3: Muy mala a mala.

4: Mala.

5: Razonable.

6: Razonable a buena.

7: Buena.

8: Buena a excelente.

9: Excelente.

10: Perfecta.
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PICKERING'S SCALE

J 4 5 6 7 8 9 10

>3 4-5 3-4 2.5-3 225 1.52 1-1.5 0.75-1 0.5-0.75 <0.5
AFPPROXIMATE CORRESPONDING D/rg

Figura 2.18: La escala de Pickering para caracterizar la turbulencia atmosférica. Es posible comparar como cambia el disco
de Airy en relacion con el seeing. Obtenido de Telescope Optics (2015).

Con el refractor de 5 pulgadas perfecto, el FWHM es un poco mayor a 0.9”.

Es importante mencionar que si bien el concepto de turbulencia atmosférica, o seeing, y sus efectos,
son los mismos para todo tipo de observaciones (diurnas o nocturnas), las medidas de seeing, asi como
las escalas que existen estdn hechas para observaciones y mediciones astrondmicas nocturnas por ejem-
plo, la astrofotografia de espacio profundo cuyos objetos se encuentran a gran distancia del observador
y se observan como objetos puntuales. Para un objeto con una distancia de observacion no tan grande,
como el Sol, no hay caracterizaciones del seeing, en términos de la obtencién de una medida como
el FWHM o de una escala como la de Pickering. De modo que, cuando se habla del seeing para las
imdgenes de este trabajo en realidad se refiere a las consecuencias en la calidad de la imagen en relacién
con los efectos ya mencionados de la turbulencia atmosférica.

2.3.3. Lacamara

2.3.3.1. CCD

Las cdmaras digitales han reemplazado a los métodos analdgicos en lo que a astrofotografia se refiere, el
uso del Charged Couple Device (CCD) ha revolucionado esta practica asi como también la astrometria,
fotometria y la espectroscopia. El funcionamiento del chip CCD es mucho mayor que la tecnologia
usada previamente, por ejemplo, la pelicula fotogréfica o los tubos foto-multiplicadores.

De la manera mds basica un CCD puede ser visto como un arreglo bi-dimensional de recolectores
o contenedores de fotones. El material del CCD convierte fotones en electrones (cargas), es decir, con-
vierte una sefial luminosa en una sefial eléctrica, los receptores tienen un limite sobre cuantos fotones
pueden recolectar, de la misma manera que una cubeta sélo puede almacenar cierta cantidad de agua
y para saber cudl es esa cantidad se vacia el agua de la cubeta a otro contenedor cuya capacidad de
contencioén es bien sabida. EI CCD funciona de manera similar: se llena el pixel hasta cierto nivel
(exponiéndolo a la luz) y después, se vacia y se cuentan cuantos electrones hay en dicho pixel (Hubbell,
2013) (ver figura 2.19).
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El funcionamiento de un CCD se puede resumir asi:

= Cada pixel de la matriz CCD corresponde a un elemento semiconductor dentro de un condensador
eléctrico.

= Un fotén incidente crea un fotoelectrén cuando da a un electrén del semiconductor la energia
necesaria para pasar el umbral energético.

= Los fotoelectrones son guardados en el “contenedor” de potencial (un pixel correctamente pola-
rizado).

= La lectura de estos fotoelectrones es controlada por la polarizacién de los pixeles, determinada
por transistores de efecto campo. Esta lectura ocurre, o bien directamente mientras un obturador
tapa el objeto (la fuente de luz), o bien por transferencia de trama. En este caso, una mitad de
la superficie del CCD se dedica a recibir la sefial, mientras que la otra solamente ve los fotones
durante su trdnsito hacia el registro de lectura.
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Figura 2.19: Funcionamiento del lector de una cdmara CCD. a) Durante la exposicion los electrones son contenidos en pozos
de potencial que corresponden a pixeles de la cdmara. El niimero en cada pixel muestra el niimero de electrones. b) Luego
de la exposicién cada linea horizontal se mueve un pixel hacia la derecha; la fila en el extremo derecho se mueve hacia el
lector. ¢) Los contenidos del lector se mueven un pixel hacia abajo y la carga de hasta abajo se mueve al convertido A/D, el
cual envia el nimero de electrones a la computadora. d) Después de mover el lector hacia abajo varias veces, una fila vertical
ha sido leida. e) La imagen es desplazada una vez mas hacia la derecha por un pixel. Este proceso se repite hasta que toda la
imagen es leida. Obtenido de Karttunen et al. (2016).

Hay dos caracteristicas que hacen del CCD un buen instrumento de medicion cientifica: linealidad;
y eficiencia cudntica (QF por sus siglas en Inglés) (Hubbell, 2013). Los CCDs tienen una respuesta
lineal a la luz, mantienen su precision; sin embargo, resulta complicado cubrir un rango alto de brillo;
en cambio, el ojo y la pelicula fotografica tienen una respuesta no-linear a la luz; esto significa que la
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sensibilidad del ojo (o la pelicula fotogréfica), cuando se expone a la luz, se adapta dependiendo de
cuanta luz estd recibiendo. Ademads la cantidad de luz necesaria para grabar una sefial estd determinada
por la QE del chip CCD. La eficiencia cudntica (QE) se define como el porcentaje de fotones que
son convertidos a electrones dentro del chip CCD (Tipicamente, un CCD tiene una QE de ~ 60 %; el
equivalente en la pelicula fotogréfica es de solamente el 1 o 2%. La eficiencia cudntica es aumentada
incluyendo un micro-lente enfrente de cada pixel o manufacturando el CCD como un chip de ilumina-
cion trasera (Back-Illuminated sensor, BSI'!).

Segiin Gerald Hubbell (2013) los pardmetros fisicos principales de un chip CCD son los siguientes:

= Resolucion: El CCD en un arreglo bidimensional de pixeles construido en un plano. La resolucién
es el nimero de pixeles en los ejes x&y, por ejemplo, un CCD tipico puede estar construido de
1024x768 pixeles para una webcam.

= Tamaiio de pixel: El tamafio tipico de un pixel puede variar desde 4.65 micrometros (mm) hasta
24.0mm'?

= Profundidad: Cada pixel en un chip CCD puede recolectar una cierta cantidad de electrones
dependiendo de su tamafio y construccion. La profundidad es la cantidad de electrones que puede
contener un pixel.

= Tamafio del CCD: Este parametro es, simplemente, el tamaiio fisico del sensor. Se puede calcular
multiplicando el tamaiio del pixel (en mm) por la resolucién en x&y. Entre mds grande sea el
CCD, se puede cubrir mds area del cielo en una sola imagen.

Todas las caracteristicas antes mencionadas afectan el comportamiento del CCD, sin embargo, no son
las Unicas, las caracteristicas electrénicas del chip también afectan su funcionamiento. Las principales
caracteristicas electronicas de un CCD, segin Hubbell (2013), son las que siguen:

= Profundidad de bit: La medida de la profundidad del bit es una funcién del convertidor andlogo-
digital (ADC, por sus siglas en inglés) que se usa para convertir los electrones en ADUs (Analog
Digital Units). El convertidor tipico de una cdmara utiliza un convertir de 12 bits, pero los CCDs
de las camaras astronomicas utilizan convertidores de 16 bits. Un convertidor de 16 bits puede
calcular 2% 0 65,536 niveles. Estos niveles, algunas veces, son llamados cuentas.

= Ganancia (g): La ganancia de una cdmara CCD es un valor utilizado para graduar la maxima
cantidad de electrones medidos por un pixel al mdximo nimero de cuentas que la cimara puede
sostener.

= Ruido de lectura(Readout Noise): Este tipo de ruido es un nimero fijo de electrones agregados
por cada vez que los piexeles son leidos y convertidos a ADUs. Tipicamente esta cantidad puede

1Un BSI es un sensor para imdgenes digitales que usa un cierto tipo de arreglo de elementos de imagen para aumentar la
cantidad de luz capturada, mejorando asi el desempefio cuando hay poca luz.
12Un micrén es un 1/1000 de un milimetro.
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ser ~ 10— 15 electrones, sin embargo, para cimaras muy buenas puede ser tan bajo como 5
electrones.

= Ruido Negro (Dark Noise): El ruido negro estd basado en un valor dependiente del tiempo
llamado corriente negra. Es un valor que depende mucho de la temperatura y puede variar desde
menos de 1 electron/segundo por cada pixel hasta 0.005 electrones/segundo, esto para CCDs
enfriados a —30°C. La disminucion de este tipo de ruido es del 50 % por cada caida de 6°C. El
ruido negro es un valor acumulativo que aumenta a medida que el tiempo de exposiciéon de la
imagen crece.

= Linearidad: La linearidad es la respuesta de entrada/salida del CCD convirtiendo fotones en
electrones. La cuenta de los electrones de salida debe corresponder a la cuenta de entrada de
fotones de manera linear. Esta caracteristica es una indicacion de qué tan bien funciona el CCD
en este aspecto.

Hay dos tipos principales de cdmaras para realizar astrofotografia: cdmaras CCD tipo webcam; y
cdmaras de larga exposicion, cada una de estas cdmaras tiene sus ventajas y desventajas, para este trabajo
se utiliza una cdmara tipo webcam monocromatica.
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Figura 2.20: Comparacién entre una matriz de Bayer a color (a) y una monocromaética (b). Obtenido de O ’Donnell (2016).

Una cdmara monocromdtica puede recolectar mas sefal (luz) que una cdmara a color, de hecho,
puede recolectar 3 veces mds sefial. Esto es porque el arreglo de la matriz de Bayer encontrado en
las cdmaras a color reducen la cantidad de luz total recibida del objeto que se estd fotografiando. La
matriz del detector CCD de la cdmara fotografica estd compuesta por pixeles sensibles al rojo (R), verde
(G) y azul (B). Dado que nuestra vista es mds sensible al verde un 50% de los sensores son verdes,
otro 25 % azules y el 25 % restante rojos (O’Donnell, 2016).Por lo tanto, si se utiliza una cdmara en
color para fotografiar el Sol solo se aprovecha el 25 % de los pixeles de la cdmara. Es decir, estamos
desperdiciando buena parte de su potencial. Por disefio el sensor de una cdmara con un arreglo a color
requiere de mayores exposiciones para obtener el mismo nivel de sefial que una cimara monocromdtica
ya que, al acomodar automdticamente la luz que llega al telescopio en canales RGB (Red Green Blue) se
sacrifica parte de la luz que se estd obteniendo. Es por eso que en este caso son preferibles las cdmaras
monocromadticas, ya que permiten aprovechar todos los pixeles de la cuadricula (Jones, 2018).
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Para este trabajo se utiliza un sensor CCD ICX445ALA para cdmaras monocromdticas el cual
tiene una alta sensibilidad para la region del Ha (ver figura 2.21), ademds de una alta resolucion y
baja corriente negra, lo que lo hace ideal para obtener fotografias solares en la longitud de onda antes

mencionada.
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Figura 2.21: Gréfica de la sensibilidad del sensor ICX445ALA. Se puede observar que para la region del He el sensor tiene
una alta sensibilidad lo que lo hace favorable para obtener imagenes en esta longitud de onda. Obtenido de Manual para
sensor diagonal 6.0mm ICX445ALA, SONY.

2.3.4. Filtros para observar al Sol

Al inicio de los afios 30s el astronomo francés Bernard Lyot, el también inventor del corondgrafo,
sugirié un método que permitia observar al Sol de manera directa sin necesitar dispersar la luz como
en un espectroscopio; el filtro Lyot. Este filtro funciona bajo el principio de la interferencia de la luz
conocido como birrefringencia, para aislar una banda de luz monocromatica. La birrefringencia, o doble
refraccion de la luz, ocurre cuando un haz luminoso se encuentra con vidrios opticos especiales como
los cristales de calcita o cuarzo. Los dos rayos de luz secuenciales (polarizados perpendicularmente
con el otro) pasan a través del cristal a velocidades diferentes (Hecht, 2002). Dependiendo del grosor
del cristal se vuelve posible tener un haz con una ganancia de media longitud de onda sobre el otro es
decir, los haces tienen un desfase de 180° e interfieren destructivamente. Al combinar varios cristales
con grosores diferentes, se puede construir un filtro birrefringente que permita el paso de una banda
estrecha!® de luz en cualquier longitud de onda (Jenkins, 2009).

13Los filtros de ancho de banda estrecha (narrowband filters) son utilizados para aislar bandas de frecuencias especificas
relacionadas con elementos que existen en el espacio y para bloquear otras longitudes de onda que muchas veces estan

relacionada a la contaminacion del aire.
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El filtro de Lyot permiti6 la observacion de la linea de Ha en un instrumento compacto. Los filtros
iniciales tenfan un ancho de banda mayor que 1 Ay solo permitian la observacién de prominencias
solares sin embargo, a medida que se lograron hacer filtros con anchos de banda cada vez mds estrechos
se podria observar mds detalles en el disco solar.

Durante los 1800s Charles Fabry y Alfred Perot investigaban la posibilidad de construir un interfe-
rometro !4 basado en miltiples reflecciones entre dos espejos ligeramente recubiertos de plata y alejados
entre si (Jenkins, 2009) (ver figura 2.22).
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Un etalon es una clase de filtro 6ptico basado en el interferémetro de Fabry Perot y se utiliza mucho
en telescopios solares ya que, como se mencioné anteriormente, se desea una banda de frecuencias muy
estrecha. El etalon es, probablemente, el disefio mds simple para un filtro ptico que, al mismo tiempo,
utiliza especificaciones opticas muy precisas.

Un etalon Fabry Perot se compone de 2 superficies planas y paralelas de cuarzo, que pueden estar
recubiertas con una capa dieléctrica reflectora (con el material reflector centrado en el pasa bandas
deseado). Las dos superficies estdn separadas por un espacio pequeiio, del orden de unos cientos de
micras 0 menos, que puede ser aire o algiin material s6lido (Pismish, 1982) y la luz de un rayo mono-
cromdtico que incide con un dngulo i, con la normal a la superficie del mismo. Si se observa la figura
2.23 se observa que se nombro6 e a la separacion de las superficies planas y se puede designar como n
al indice de refraccion del material entre las placas.

La luz incidente tiene multiples reflexiones entre las dos superficies que son altamente reflectoras
y no absorbentes, sin embargo, una parte de la luz atravesard el etalon. Parte de la luz se transmite
cada vez que llega a la segunda superficie, pero la radiacion transmitida serd observable s6lo cuando
el rayo transmitido esté en fase con el rayo incidente. Esto resulta en multiples rayos desfasados que
pueden interferir unos con otros: la segunda superficie esta desfasada de la primera por un numero par
de longitudes de onda de manera que, cuando la luz llega a esta superficie un poco de ella es reflejada (y
actia de manera destructiva con la que va llegando), dejando pasar solamente una banda muy estrecha

14La interferometria es la sobre posicién de miltiples ondas de luz generadas por el interferémetro con el propdsito de
estudiar las diferentes caracteristicas entre una onda que entra y otra que sale.
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de luz (656.28 + 0.07 nm). El gran ndmero de rayos de interferencia, produce un interferémetro con una
resolucion extremadamente alta (School of Physics and Astronomy, Cardiff University (2016); Pismish
(1982)).

Figura 2.23: El etalon de Fabry-
d Perot acoplado a un objetivo: a-
rayo monocromdtico; b- etalén FP;
c-objetivo de la cdmara; d-detector.
Obtenido de Pismish (1982).
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Sin embargo, lo anterior requiere que el camino 6ptico de las reflecciones del rayo para la A escogida
satisfaga la relacion:

2necos(i) = pA, (2.22)

donde si p es un niimero entero; la luminosidad transmitida serd entonces, un mdximo. Si p no es entero
los rayos no estdn en fase y esto causa la disminucion de la luminosidad hasta llegar a un minimo donde
la interferencia es destructiva y no se observard nada. Si i cambia se observardn sucesivamente anillos
brillantes y obscuros donde los médximos estardn donde p sea entero. La p a la mdxima transmisién
(interferencia constructiva) para el minimo valor de i se conoce como orden de interferencia del etalén
(Pismish, 1982). Si se acopla un objetivo, los rayos paralelos transmitidos forman un punto sobre el
plano focal de la cdmara. Dado que los rayos incidentes con inclinacién i forman un cono, el lugar
geométrico de la mixima iluminacién serd un circulo, el siguiente circulo con maxima iluminacion se
dard en p-1 (ya que cos i serd menor) y asi sucesivamente. Para un etalén de separacion fija e, la posi-
cién del anillo (su radio en el plano focal) aumenta conforme se disminuye la longitud de onda incidente.

Pismish (1982) menciona que de la ec. 2.22 se puede notar que el orden de interferencia p para una
A dada se puede variar de tres maneras:

= Cambiando la separacion e.
s Cambiando el indice de refraccion n.
= Inclinando el etalon.

El dltimo método mencionado tiene sus limitantes y no es muy usado actualmente.

Ahora, hay dos maneras de agregar un filtro de banda estrecha (ver Figura 2.24) a un telescopio:
una se conoce como carga frontal (front loading) y usa un etalén de gran didmetro sobre la entrada del
telescopio; otra, se llama carga final (end loading) y utiliza un etalon mas pequefio que se posiciona
dentro de la trayectoria que la luz sigue dentro del telescopio (Hubbell (2013); Jenkins (2009)).

Uno de los principales pardmetros que definen a un etalén es el paso de banda: es el ancho de la
curva que define la transmitancia del filtro en el 50% de la transmision total. La transmision de un
etalon tiene una base ancha y un pico estrecho, usualmente el pico de transmision debe de estar en el
80 —-90% para que el paso de banda sea medido en los puntos de entre 40 y 45 %. Para aplicaciones
solares es aceptado que entre menor sea este nimero es mejor, de hecho, entre més estrecho sea el pasa
banda del filtro, mds aislada queda la linea de Ha del resto del continuo solar y la imagen resultante
tiene mds contraste. El paso de banda en una funcién del espacio entre las dos superficie reflectoras;
entre mds grande sea el espacio mas estrecha sera el paso de banda (Jenkins (2009); Lunt Solar Systems
(2016)).
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Figura 2.24: Curva de un filtro pasa bandas centrado en la longitud de onda del He. Obtenido de (Jenkins, 2009).

Todos los etalones transmiten “bandas de lado” (side-bands) del espectro que no corresponden a la
longitud de onda central'> y que deben quitarse con filtros de bloqueado, en un filtro Coronado (como
el utilizado en este trabajo) el componente de bloqueo se encuentra al final del telescopio en el ocular
(Jenkins, 2009).

15La longitud de onda central corresponde a la parte del espectro en la que estd centrada la banda del filtro.
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Algunas veces, para estrechar aun mds la banda del filtro (< 0.5 A) se hace lo que se conoce como
apilado doble. Esta técnica consiste en poner un segundo etalén en la entrada del telescopio. Como se
menciond anteriormente, un ancho de banda mds estrecho significa mas contraste en la imagen resultante.

Los filtros de carga frontal tienen la ventaja de ser mds portatiles, estdn disefiados, mayormente,
para observar el disco solar completo y solo los limita la apertura del telescopio y su distancia focal.
Por otro lado, los filtros de carga final permiten una resoluciéon muy grande. Ambos tipos de filtro dan
una vision excelente del Sol y sus estructuras (Jenkins, 2009).
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Capitulo 3

Analisis y Procesamiento de Imagenes del Sol

Este capitulo describe los pasos a seguir para la obtencion de fotografias del Sol para el estudio de la
actividad solar en el contexto del Clima Espacial (CE). Se hablard especificamente de las fotografias
solares obtenidas en el Observatorio Solar de la ENES Morelia asi como de su procesamiento y andlisis.

El Observatorio Solar es parte del Laboratorio de Ciencias GeoEspaciales (LACIGE) de la Escuela
Nacional de Estudios Superiores (ENES), unidad Morelia que pertenece a la Universidad Nacional
Auténoma de México (UNAM) y fue creado en el segundo semestre de 2015 con fondos directos de la
UNAM y del Consejo Nacional de Ciencia y Tecnologia (CONACyT).

En este laboratorio se realiza investigacion relacionada con el drea de las ciencias espaciales, la
Astrofisica y el computo en apoyo a las Geociencias.

3.1. Metodologia

Ya que se conocen las clases de telescopios que existen y los fundamentos de la astrofotografia podemos
enfocarnos en el material utilizado en esta tesis:

Telescopio Coronado SolarMax II 90mm.

Cédmara de video Celestron Skyris 445M.

Software libre de procesado de video Registax 6.

Software de procesamiento de imdgenes Photoshop.

Software de andlisis de imdgenes Saolmage DSO.

A continuacién se describirdn un poco los telescopios pertenecientes al observatorio de la ENES
Morelia, dando a conocer sus especificaciones.
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3.1.1. Telescopio Coronado SolarMax II 90mm

El telescopio SolarMax II es un telescopio especificamente disefiado para observar al Sol en H-a. Es el
telescopio con la mayor apertura dentro de la linea Coronado y se utiliza para ver con gran definicién
los detalles finos de la superficie solar (filamentos, prominencias, espiculas, etc.)

RichView™ tuning lever
fior internal Etalon

Helical focuser

Compression screw

8 Figura 3.1: Diagrama de los
—— componentes del telescopio

raw e #1.
-— i N— Coronado SolarMax II. Obte-
— Solarbian 0 nido de Manual Meade Instru-

Mylon screws
SolarMax Il 90

ments para telescopio Corona-
do SolarMax II.

Este tipo de telescopio tiene un filtro de carga frontal con una pieza de bloqueado insertada en una
diagonal en el ocular. El instrumento tiene las siguientes caracteristicas:

Apertura: 90mm.

Distancia focal (f): 800mm.

Radio focal (f/): 8.8, es decir: 1/8.8.

Filtro de bloqueado: 15mm.

Ancho de banda (apilado simple): < 0.7A.

Estabilidad térmica: 0.005 A/°C.

3.1.2. Telescopio Meade ETX-90EC Astro Telescope

Este telescopio tiene un disefio Optico tipo Cassegrain-Maksutov, lo que lo hace un buen instrumento
para observaciones de cielo profundo ya que ademds, tiene una base de datos con ~30,000 objetos
para localizar. Al mismo tiempo, provee de imdgenes lunares y planetarias muy detalladas y con gran
aumento. Tiene una cobertura de alta transmision (UHTC, Ultra High Transmission Coating) que provee
de imdgenes brillantes y con alto contraste. El telescopio posee un espejo que puede girar de modo que
la luz se dirija hacia la parte posterior del telescopio (en vez de reflejar la luz a 90° hacia el ocular)
permitiendo colocar una cdmara fotogréfica. Este tipo de telescopio ha servido para obtener las primeras
fotografias en CaK del observatorio de la ENES Morelia.
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Figura 3.2: Diagrama de los compo-
nentes del telescopio Meade ETX-
90EC. Obtenido de Manual Meade
Instruments para telescopio ETX.

3.1.3. Montura Orion Sirius EQ-G

La montura utilizada en este trabajo (ver figura 3.3) es una montura ecuatorial que inicialmente tiene
un tripié de acero (ahora se encuentra montada en una columna en el observatorio de la ENES Morelia),
tiene un peso de 30lbs (13.6078 kg) y un contrapeso de 11lbs (5 kg) . Puede ser operada tanto en el
hemisferio Norte como en el Sur y tiene una mirilla para ser alineado con la estrella polar.

La montura tiene tres tipos de rastreo: sideral; lunar; y solar. Con velocidades de guiado de: 2x;
1.75x; 1.5; y 1.25x. Tiene una base de datos que incluye los catdlogos M, NGC e IC, es decir puede
encontrar un total de 13,436 objetos en el cielo.

3.1.4. Obtencion de video del Sol

La obtencién de las imdgenes comienza en el observatorio solar donde primero se revisa el porcentaje
de humedad del dia y hora en la que se va a hacer la observacion, este dato, se puede obtener de la
pagina de la Red Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA) de la UNAM para Morelia. Es
importante conocer el porcentaje de humedad ya que si es > a 80 % no se puede abrir el domo debido
a que la humedad puede danar los sistemas Opticos de los telescopios. Ademds, se revisa la imagen de
ese dia del instrumento GONG el cual observa en Ha y que pertenece al Observatorio Solar Nacional
(NSO) el cual pretende avanzar en el conocimiento sobre el Sol, tanto como un objeto astronémico asi
como el objeto de mayor influencia externa sobre la Tierra, proveyendo de oportunidades de observacién
a la comunidad cientifica. La mision incluye la operacion de instalaciones modernas de investigacion,
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Latitude adjustment
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Figura 3.3: La montura utilizada con el telescopio. a)Esquema de la montura y sus partes. b)Detalles de los ejes. Obtenido
de Manual Orion para montura Sirius EQ-G.

el continuo desarrollo de instrumentacién avanzada, llevar a cabo investigacion sobre el Sol asi como
proveer de un acercamiento educativo y publico de dicha investigacion.

Dentro del proyecto del NSO se encuentra en Programa Sindptico Integrado (NISP) el cual provee
observaciones sindpticas! del Sol como apoyo a la investigacion cientifica y para aplicaciones en el mo-
nitoreo del clima espacial a instituciones y comunidades (nacionales o internacionales) que se dedican
al estudio de la fisica solar o a las relaciones Tierra-Sol.

El NISP opera una serie de instrumentos desde los programas Global Oscillation Network Group
(GONG) y el Synoptic Optical Long-term Investigations of the Sun (SOLIS).

GONG es un programa realizado en comunidad para llevar a cabo estudios detallados de la estruc-
tura interna solar y su dindmica utilizando heliosismologia. Para poder explotar esta técnica, GONG
ha desarrollado una red de seis estaciones, localizadas alrededor del mundo (ver figura 3.4), que pro-
veen de imdgenes de velocidad? de ondas sonoras extremadamente sensibles y estables para obtener
observaciones casi continuas de las pulsaciones/oscilaciones de “‘cinco minutos” del Sol (Hill et al.,
1994).

ILas Observaciones sindpticas son las que proveen una imagen amplia (broad view) de un sujeto/objeto en un periodo
de tiempo particular.
2Velocity Imagers
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Los sitios de observacion que componen la red GONG son:

= The Big Bear Solar Observatory en California, USA.

The High Altitude Observatory at Mauna Loa en Hawaii, USA.

The Learmonth Solar Observatory en Australia Occidental.

The Udaipur Solar Observatory en India.

The Observatorio del Teide en las Islas Canarias.

The Cerro Tololo Interamerican Observatory en Chile.

Bir) Bear

&&g G Ul._ldalpur
o w
d

Figura 3.4: Mapa de la localizacion global de los observatorios de la red GONG. Obtenido de The GONG Network of Sites.

Mauna Loa

Carrn Talolo

En este caso se utiliza la imagen (para cada dia) del observatorio de Cerro Tololo en Chile (ver figura
3.5) ya que esta imagen, al observar, al igual que nosotros, en He, permite darse cuenta de qué clase de
estructuras hay ese dia en el Sol y ademds, permite orientar o posicionar la cimara de tal manera que la
imagen que se va a obtener sea consistente con la orientacion real de Sol.

Ademds, también se obtiene la imagen en el espectro visible proporcionada por el sitio Space
Weather, la cual es una pagina web que proporciona noticias e informacién sobre el entorno Sol-Tierra
(es importante mencionar que dicha imagen es obtenida por el sitio web de la galeria de fotos del
Solar Dynamics Observatory (SDO) de la NASA). Esta imagen es importante ya que en caso de existir
una region activa, la misma aparece nombrada segtin la nomenclatura asignada por el Space Weather
Prediction Center (SWPC) de la NOAA.
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Figura 3.5: Imagen del Sol obtenida por el Observatorio Interamericano de Cerro Tololo (Chile) para el 06 de abril de 2018.
Obtenido de GONG H-Alpha Network Monitor.

Como se puede ver del parrafo anterior, se utilizan varias imagenes pertenecientes a distintos ob-
servatorios para complementar la investigacion realizada en el LACIGE, es por esto que es de suma
importancia que México cuente con una red de observatorios (tanto en Ho como en otras longitudes de
onda) que provean de observaciones constantes de imagenes solares no solo al pafs, sino que también
permitan que México se convierta en un colaborador importante en la investigacion global.

Las imdgenes obtenidas de Spaceweather y la red GONG se guardan en la carpeta especifica para
el dia en que se realiza la observacion, ahi también se guardaran los videos tomados y las imdgenes ya
procesadas del Sol. Esto con la finalidad de tener bien organizadas y clasificadas las imdgenes.

Una vez que se realizo6 lo anterior se procede a encender el telescopio y conectar la cdmara a la
computadora, donde se abre el software iCap cuya interfaz luce como se puede ver en la figura 3.6.

Se orienta el telescopio para que observe al Sol y se configura la paleta de seguimiento para que lo
siga, de esta manera se puede confiar en que el telescopio se ird moviendo junto con la estrella durante
todo el proceso de captura de video. Una vez que ya se orientd en telescopio y podemos observar la
silueta del Sol en la pantalla de la computadora (ver figura 3.7), ajustamos un poco el enfoque macro en
el telescopio para que la silueta del disco no se vea tan dispersa (ver figura 3.8). Una vez realizado esto,
se modifican ciertos parametros dentro del programa iCap:

= Se ajusta la pantalla al 75 %. Esto con la finalidad de poder observar el disco completo.

= Se selecciona la opcion de voltear la imagen ya que el telescopio actiia como un espejo entonces,
si no volteamos la imagen lo que estamos viendo esta en realidad, de cabeza.
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Figura 3.6: Interfaz gréfica del software iCap.

T _—_— b. ST L
L |y - =

Figura 3.7: Silueta del Sol visto por el telescopio antes de Figura 3.8: Silueta de Sol una vez que ya se enfocé el macro

enfocar. del telescopio.

= Abrimos la pestaiia "Device"donde se selecciona la opcidn de propiedades de la cdmara de manera
que podamos controlar la exposicion y el brillo de la imagen (ver figura 3.9a y 3.9b).

= En la pestafia “Capture” se abre el comando "Toggle Recording Info Dialog"para poder ajustar en
qué carpeta se guardard el video y como se va a llamar (ver figura 3.9¢).

El programa da la opcién de nombrado automético con la fecha y la hora en la que se capturd el video
y es la que se selecciona ya que permite que todos los video tengan la informacion de cudndo se tomaron.
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Figura 3.9: Seleccion de las pestafias de ajustes para la captura de video: a) Seleccion de la pestefia “properties”. b) La

pestaiia de propiedades ya abierta. c) Seleccion de la pestafia “Toggle Recording Info Dialog”. d) La pestaia de captura y
guardado de video ya abierta.

Una vez que ya se realizaron los pasos anteriores se puede comenzar con la captura, para esto se
cambia la exposicion de la imagen de manera que no quede muy brillante y se puedan distinguir formas
en el disco también, se termina de ajustar el enfoque “macro”(detalles a gran escala de la imagen, como
tamaifio del disco) (ver figura 3.11) y se ajusta el “micro” (detalles finos, como las espiculas) de manera
que ya se puedan apreciar algunas estructuras solares.

El video que se toma es un video tipico de 500 cuadros a una taza de ~30 cuadros (frames) por
segundo. Esto se puede cambiar de modo que el video contenga mds o menos cuadros, sin embargo,



3.1. METODOLOGIA 71

DR o kL (] - R & J a7
ezt e o 0 - By | oo amon o

= SKYRN5 445M (9514004) [75%] [ve] [30775]

Figura 3.11: El disco solar una vez que se ajusto la exposicion de la imagen y se termino de realizar el enfoque macro.

500 son un buen promedio ya que normalmente el seeing no es realmente excelente y de esta manera se
tiene una buena cantidad de cuadros, donde en promedio no se van a ver muy afectados por el seeing, es
decir, si se escogiera un video con mds cuadros y el seeing de ese dia fuera malo hay més probabilidad
de que al final haya una mayor cantidad de cuadros de video afectados por la turbulencia atmosférica
que cuadros “buenos”.
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Ahora, es importante mencionar que dependiendo del video se tiene que adaptar la cdmara, es decir,
si queremos tomar un video de una zona especifica en el Sol (con zoom) se monta s6lo la cimara en el
telescopio pero, si se quiere tomar un video del disco completo, entonces, hay que agregarle un reductor
focal a la cdmara (ver figura 3.12). Un reductor focal se utiliza para ajustar la distancia focal inherente
del objetivo primario del telescopio, de manera que el campo de vision del mismo aumente. Es decir,
se utiliza para reducir el zoom del telescopio.

Los reductores focales vienen en una gran variedad de factores de reduccién que, tipicamente van
desde 0.33x hasta 0.8x (Hubbell, 2013), de hecho este valor es uno de los principales parametros a
considerar cuando se utiliza un reductor focal, el otro es la distancia focal. Por ejemplo si el telescopio
tiene una distancia focal de 800mm y se utiliza con un reductor focal con un factor de reduccién de 0.63x
entonces, el telescopio tendrd una distancia focal efectiva de 540mm. El reductor utilizado en el presente
trabajo tiene un factor de reduccion de 0.5x es decir, reduce la distancia focal a la mitad (ver figura 3.13).

Figura 3.12: Imagen de la cdmara SkyRis 445M y el reductor ~ Figura 3.13: El reductor focal (con factor de reduccién de 0.5x)
focal. utilizado para fotografias del disco completo.

3.1.4.1. Procesamiento de video

Ya que se tienen todos los videos de ese dia, se puede proceder a procesarlos. Para comprimir un video
en un sola fotografia se utiliza el software Registax v6 el cual apila y comprime los cuadros (frames)
del video para obtener una sola fotografia, en este caso, del Sol.

Registax v6 es un software libre de procesamiento de imagen para astrofotégrafos “amateurs”. Su
propésito es producir imdgenes aumentadas de observaciones astrondmicas mientras combina fotogra-
fias consecutivas de la misma escena, la cuales fueron tomadas durante un periodo corto de tiempo. El
procesado depende de que el sujeto (por ejemplo: un planeta, el Sol, etc.) no cambie entre fotografias
para que de esta manera cualquier diferencia entre las mismas pueda ser considerado como ruido o
interferencia atmosférica.

El programa alinea y apila las imdgenes de forma que al final del proceso se obtenga una sola
fotografia del objeto, en este caso del Sol. El apilado de las imdgenes puede hacerse de dos maneras:
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Figura 3.14: Interfaz grafica del software RegiStax v6.

mediante fotografias individuales consecutivas o en la forma de cuadros de video de una cdmara fijada
en un objetivo. Para este trabajo se utiliza la segunda forma. A continuacion se describird el procedi-
miento para apilar y comprimir el video.

En la interfaz del programa con el botén “Select” escogemos y abrimos el video que queremos
procesar (ver figura 3.15).

Una vez seleccionado el video deberd aparecer la pantalla como se muestra en la figura 3.16 donde
aparece la imagen del Sol llena de puntitos de color rojo, estos son los puntos de alineacidén que escoge
automdticamente el programa para alinear todos los cuadros contenidos en el video. Sin embargo,
no todos esos puntos son “buenos”, es decir, muchos de esos puntos pueden resultar confusos para
el software al momento de hacer la alineacién a que, por ejemplo, pueden estar en pixeles iguales o
posicionados en alguna mancha de polvo que tuviera el telescopio o la cimara. Todas estas cuestiones,
si no se tiene cuidado, alteran el alineado y la imagen final puede quedar movida, por ejemplo.

Para asegurarnos que nuestros puntos van a propiciar un buen alineamiento recorremos el control
deslizante hacia la derecha que es donde se encuentra la marca de “Strongest” de tal manera que solo
quede en la imagen el punto mds fuerte (ver figura 3.17a), a partir de ahi podemos poner de manera
manual los puntos que nosotros escojamos ya que, es mejor tener pocos puntos que sean “fuertes” o
utiles a muchos puntos “débiles”. Para escoger los puntos se eligen regiones en la imagen donde haya
una clara distincion entre una y otra, por ejemplo, en las regiones activas o en los filamentos, incluso el
limbo solar funciona como punto de alineacién (ver figura 3.17b)
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Figura 3.15: Proceso de seleccion del video que se quiere procesar.

Lo anterior asegura, de cierta manera, que el software va a poder distinguir claramente los puntos
escogidos lo que aseguraria una buena alineacion de los cuadros del video. Una vez que ya se tienen los
puntos es posible seleccionar “Align” para que RegiStax pueda comenzar la alineacion. En la figura 3.18
se puede observar como la barra inferior izquierda va cambiando de acuerdo va avanzado la alineacion.
El programa, para este caso, realiza el apilado de manera automadtica y pasa directamente a Wavelets 1o
que nos permite afinar las capas de la imagen.

Un wavelet es una funcién de “minionda”, es decir una funcién de onda con un periodo de oscilacion
corto (A; = Ay =0) o limitado tanto en tiempo como en frecuencia. La transformada de wavelet u ondele-
ta es un tipo de transformada matemadtica que representa una sefial en términos de versiones trasladadas
y dilatadas de una onda finita. Las transformadas de wavelets (TW) estdn dadas por la transformada
wavelet continua (TWC) y la transformada wavelet discreta (TWD), ambas son herramientas que per-
miten el andlisis de sefiales de manera similar a la transformada de Fourier, de hecho la transformada de
Fourier es un caso particular de la de wavelts, con la diferencia que la TW lleva la serie de valores a la
dimension temporal y frecuencial en forma casi-simultdnea, mientras que la Transformada de Fourier
solo da una representacion frecuencial de los valores (Addison, 2002).
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Figura 3.16: Asf se debe ver la interfaz del software una vez que ya se escogi6 el video para procesarlo.
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Figura 3.17: a) Se puede observar como en la imagen del Sol solo queda un punto rojo. Este punto, de acuerdo con el

software, es el mds fuerte para la alineacion. b) Seleccién de los puntos de alineacién del video.
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Figura 3.18: Proceso de alineacion de todos los cuadros del video segtin los puntos escogidos antes. Se puede ver como la
barra inferior va cambiando segtin avanza la alineacion.

Sus aplicaciones son muy variadas que van desde eliminar ruido, comprimir informacién, modular,
filtrar, codificar, etc. La transformada de wavelet discreta se utiliza para la codificacion de sefales,
mientras la continua se utiliza en el analisis de sefiales. Como consecuencia, la version discreta de
la transformada se utiliza fundamentalmente en ingenieria e informadtica, mientras que la continua se
utiliza en varias ramas la fisica como: la dindmica molecular, la geofisica, la Optica, el estudio de las
turbulencias y el andlisis digital de imdgenes, por ejemplo (Kaiser, 1994).

Como se puede ver en la figura 3.19 incluso antes de aplicar los wavelets la imagen ya se ve un poco
mads nitida que al inicio. En estas imdgenes solo modificamos la capa 1 y 2, las cuales son el detalle fino
de la fotografia.

Para modificar las capas antes mencionadas se puede ir cambiando cada capa hasta que la imagen
quede como se desee. En este trabajo se utiliza el mismo esquema (Sheme) para todas las imagenes.
Cada vez que se genera un esquema nuevo, es decir, cada vez que se modifican una o varias capas se
puede guardar esa configuracion para poder utilizarla en un futuro.

3.1.5. Procesamiento de la imagen

Una vez que se proceso el video y se obtuvo una sola imagen se puede continuar con el procesamiento
de imédgenes en formato Portable Network Graphics (PNG).
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Figura 3.19: La imagen resultante de alineado y apilado de los cuadros del video, antes de aplicar el proceso de wavelets.

Este proceso se realiza con el software Photoshop el cual permite limpiar de cierta manera algunas
imperfecciones asi como agregar detalles de color a la fotografia. Photoshop es un editor de graficos
rasterizados? desarrollado por Adobe Systems Incorporated. Este software se usa principalmente para
el retoque de fotografias y gréficos.

Para comenzar, en Photoshop se abre el logotipo del laboratorio Geoespacial (LACIGE) de la ENES
Morelia el cual fue creado especificamente para el laboratorio. A continuacién se selecciona la pestafia
“Archivo” — “Abrir” para seleccionar la imagen .png que se acaba de generar con Registax. Ya que se
tiene abierta la imagen hay algunas cosas que hay que revisar y corregir.

Muchas veces al finalizar el apilado de los cuadros de video queda un reborde blanco en la fotografia
0 a veces, el borde de la imagen queda “borroso” (ver figura 3.20) el cual es necesario remover.

3Una imagen en mapa de bits, imagen rdster o imagen de pixeles, es una estructura o fichero de datos que representa
una rejilla rectangular de pixeles o puntos de color, denominada matriz, que se puede visualizar en un monitor, papel u otro
dispositivo de representacion.
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Figura 3.20: Se puede observar como en el borde de la imagen hay un pequefio reborde blanco que quedé del apilado del
video.
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Figura 3.21: Proceso para remover el borde blanco de la imagen.
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Para hacerlo, se escoge la herramienta de seleccion en la barra de herramientas que se encuentra
a la izquierda de la pantalla y se dibuja un cuadro de la imagen que no incluya el reborde blanco o la
seccion borrosa (ver figura 3.21).

Una vez que se hizo lo anterior, se puede recortar la imagen para quitar el borde que queda fue-
ra de la seleccion, para hacerlo se utiliza la herramienta de recorte presionando doble “enter” para cortar.

Es importante mencionar que normalmente este reborde solamente aparece en las imdgenes que fue-
ron tomadas sin el reductor focal, es decir, las imdgenes en donde no se observa el disco completo. Sin
embargo, nunca estd de mas revisar todas las imdgenes y en caso de presentar estos bordes removerlos.
Ahora, el método para procesar las imagenes a partir que aqui es practicamente el mismo para todas, a
menos que haya una excepcion esta se explicara.

Una vez que se recortd la imagen (en caso de ser necesario) se revisa si la misma presenta algin tipo
de mancha. Estas manchas son, en realidad, polvo que cae en el telescopio o en la cdmara y se refleja
en la imagen como circulos obscuros (ver figura 3.22). Para removerlos seleccionamos la herramienta
“Pincel corrector puntual” en la barra de herramientas. Esta herramienta permite hacer clic sobre cierta
area de la imagen (modificable) y limpiarla, es decir, remover la mancha. Es importante verificar que
manchas si son manchas de polvo y cuales no dado que a veces es facil confundirlas, para esto también
es util la imagen del dia tomada del NSO GONG (figura 3.5).

Figura 3.22: Pequefias man-
chas de polvo en la imagen
derivadas del polvo en la cé-
mara y el telescopio.

Cuando se han removido las manchas se puede proceder a ajustar el brillo, el contraste, la saturacion
y la estructura de la imagen. En el lado derecho de la pantalla (en Photoshop) se encuentra un recuadro
gris que dice “Selective tool” en la parte superior y que tiene varios comandos (ver figura 3.23), esta
barra es una coleccién de herramientas de procesado de imagenes llamada Nik Collection (ver figura
3.23) que pertenece a Google y estd disponible para instalar en Photoshop en Windows o en IOS (Mac).
Estas herramientas actian como filtros, o herramientas complementarias en la edicion de las imagenes.
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La suite de Nik Collection incluye:
= Analog Efex Pro: Permite emular los resultados conseguidos con cdmaras y peliculas analdgicas.

= Color Efex Pro: Se trata de un conjunto de filtros para corregir y retocar colores y conseguir
efectos cromadticos sorprendentes.

= Silver Efex Pro: Es una de las herramientas mds deseadas para el revelado en blanco y negro.
= Viveza: Trabaja de forma precisa el color y la tonalidad de las imagenes.

= HDR Efex Pro: Permite generar fotografias HDR.

= Sharpener Pro: Maneja con precision el nivel de nitidez de las imagenes.

= Dfine: Reduce el nivel de ruido de las imagenes, sin perder definicion.

Para la edicion de las imdgenes en este proyecto se usa, principalmente, Viveza que cuenta con
sencillas barras de control (ver figura 3.24) que permiten ajustar rdpidamente el brillo, el contraste, la
saturacion, las sombras, la gama de rojos, verdes y azules, el tono y la calidez de la imagen.

Siguiendo con el procesado de la imagen, en el panel de herramientas de Nik Collection selecciona-
mos Viveza 2, lo que abre una ventana como la siguiente la de la figura 3.24. En esta ventana, como se
menciond anteriormente, se puede modificar la luminosidad o tonalidad de la imagen segtn se necesite.
Este es un proceso un tanto subjetivo que depende del contraste y el tipo de objetos que se quieran
resaltar en la imagen.

En las imdgenes utilizadas en este trabajo, usualmente se baja el brillo de modo que no haya zonas
especialmente brillantes en la imagen (a menos que se trate de una region activa), esto es importante a la
hora de agregar color. Hay algunos casos donde es necesario subir el brillo, ya que en algunas ocasiones
el video se toma con una menor saturacién (menos brillo) con el propdsito de aumentar el brillo durante
el procesado en Photoshop para destacar estructuras que son mucho mds difusas (en comparacion al
disco) como las prominencias en el limbo solar; se aumenta o disminuye un poco el contraste, este el
el pardmetro que mds varfa y depende mucho de la imagen que se trabaja; y se aumenta muy poco
la estructura de modo que haya definicién en las estructuras solares, sin embargo, hay que cuidar no
aumentarla demasiado ya que entre mds aumentemos la estructura mds pixelada se ve la imagen.

La figura 3.26a muestra la imagen que obtenemos al terminar el procesado del video en Registax,
se puede observa como se ve un tanto borrosa y sin mucha definicién, mientras que la figura 3.26b
muestra la imagen una vez que ya se realizé el ajuste de tonalidades (brillo, contraste y estructura) y se
puede observar como ya se observan estructuras asi como también desaparecio la region brillante del
centro, ademads la mancha solar aparece mucho més definida que en la imagen inicial. Ya que se realiz6
este ajuste, se procede a afinar ciertos detalles para que la imagen final pueda ser utilizada ya sea para
divulgacién o como apoyo a la investigacion.
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Figura 3.23: Suite de herramienta Nik Collection. Figura 3.24: Set de controles de la herramienta Viveza 2.

Lo primero es, en caso de que hubiera una o mds regiones activas, como en el caso de la figura 3.26,
nombrarla segin la nomenclatura de la NOAA, la cual puede ser verificada en la imagen obtenida de
Space Weather, como se menciono al inicio de este capitulo. Hay algunas ocasiones donde la region
activa no esta nombrada ya sea por que es muy pequefia o se esta esperando para ver su evolucion, en
ese caso se nombra la imagen hasta que haya certeza por parte de la comunidad internacional en un

nombre.

Lo que sigue es agregar el logotipo del laboratorio, simplemente copiamos y pegamos el que se
abri6 cuando se inicié a Photoshop. Cuando se inserta el logo en la imagen, este es muy grande asi que
ajustamos su tamaiio para que quede acorde. El tamaiio aqui utilizado es de ~5cm. También, afiadimos
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Figura 3.25: Ventana de trabajo para el ajuste de tonalidad de la imagen proporcionado por la herramienta Viveza 2.

el tipo de imagen que es: H-a (6562.8 A); y la hora a la que fue capturada, este dato se pone en tiempo
universal (UT) que, dependiendo de la fecha del afio, son +5 o +6 hrs segun el horario de verano o
invierno (ver figura 3.27).

Ya que se realizé esta ultima parte, se puede exportar la imagen. Para hacerlo vamos a la pestaiia
“archivo” —>“Exportar” —>“Exportacion rdpida como png”. La imagen que se acaba de guardar estd en
blanco y negro.

Para agregar color a la imagen lo que se hace es ir a la pestaia “Imagen” — “Ajustes” — “Equilibrio
de color”, lo que abre una pequefia ventana desde donde se puede controlar las tonalidades de color que
la imagen tendra.

En la paleta mostrada en la figura 3.29b podemos ajustar los medios tonos, la iluminacién y el
sombreado de la imagen. De nuevo, este paso es algo subjetivo ya que depende mucho de la persona
que estd realizando la edicién de color.

Para las imédgenes en este trabajo la configuracion de color va de la siguiente manera: +84, -84 para
los medios tonos, esto le da la tonalidad rojiza a la base de la imagen; +10,-10 para la sombras; y +23,-23
para las iluminaciones, esta parte funciona para terminar de darle a la imagen un tono mas rojo o mas
amarillo, dependiendo de quién esté realizando este proceso. Ahora, ya se puede exportar la imagen a
color, para hacerlo repetimos los mismo pasos de cuando se export6 la imagen en blanco y negro.

Estas imdgenes ya estdn listas para ser utilizadas como apoyo en investigacion o para fines de di-
vulgacion cientifica como pdsteres, presentaciones orales, etc. sin embargo, la imagen en si misma no
provee de informacion alguna como el tamafio de las manchas solares, por ejemplo.
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(a) (b)

Figura 3.26: Comparacién entre la imagen inicial (a) y la imagen al final (b) del ajuste de tonalidad realizado con la
herramienta Viveza 2 en Photoshop.

(b)

Figura 3.27: Agregado del logotipo del LACIGE a la imagen. a) Cuando se inserta el logotipo este es muy grande y cubre
toda la imagen. b) Una vez reducido el tamafio del logotipo se puede posicionar en cualquier parte de la imagen segin se
desee.

Para poder obtener esta informacion se utiliza el archivo Flexible Image Transport System (FITS)
generado con Registax.

3.1.6. Imagenes FITS

Los archivos FITS son a menudo utilizado para almacenar también datos que no son imigenes, como
espectros electromagnéticos, listas de fotones, por ejemplo. Un archivo FITS podria contener varias
extensiones, y cada una de ellas podria contener datos de un objeto. Por ejemplo, es posible almacenar
imdgenes de rayos X y también imdgenes pertenecientes al infrarrojo en el mismo archivo FITS.
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Figura 3.29: Para dar color a la imagen: a) Seleccién de la pestaia equilibrio de color. b) La pestafia para el ajuste de
tonalidades en la imagen.

La mayor ventaja de los FITS para datos cientificos es que la informacién de las cabeceras (header)
es legible en ASCII, de modo que el usuario puede examinar las cabeceras para investigar sobre un
archivo de procedencia desconocida. Cada archivo FITS consiste de una o mds cabeceras que contienen
secuencias de 80 cadenas de caracteres fijos que llevan pares de valores, interpolados entre los bloques
de datos. Los pares de valores proveen informacion como son el tamafio, origen, formato binario de los
datos, comentarios, historia de los datos y cualquier otra informacioén que el creador desee, mientras
varias palabras estdn restringidas para FITS, el estindar permite el uso de todas las palabras.
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(2) (b)

Figura 3.30: Las diferentes ajustes a realizar para agregar color a la imagen. a) Medios tonos. b) Sombras. ¢) [luminaciones.

El FITS que se gener6 al procesar el video con RegiStax v6 puede contener errores en el encabezado
o en los caracteres de mismo, para corregirlo se utilizé el programa Fv disefiado para manipular y
analizar archivos de datos FITS y que se puede descargar de la pagina web HEASARC (High Energy
Astrophysics Science Archive Research Center ) de 1a NASA.

Para corregir las imdgenes FITS de manera mds eficiente se utiliza un programa realizado como
parte de este proyecto en cédigo Python con la finalidad de resolver los problemas de encabezados
de los archivos. El programa ejecuta el software Fv en todos los FITS que haya en una carpeta para
corregirlos y sobre-escribirlos, es decir, corrige el archivo, borra el FITS que tenia el error y salva el
nuevo archivo corregido, ademds, el programa agrega algunos datos al encabezado de la imagen. El
script de este codigo puede revisarse en el Apéndice A de este trabajo.

Una vez que se corre el codigo y los archivos ya no tienen error se puede comenzar a analizar
las im4genes para obtener los pardmetros fisicos de las estructuras solares (longitud de un filamento,
diametro de una mancha, etc.).

Para realizar lo anterior se utiliza el software Saolmage DS9 cuyo manual de usuario puede ser
consultado aqui.
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Ya que se tiene abierta la interfaz del software se puede seleccionar el archivo FITS que se quiere
ver. Solo hay que ir a la pestafia “File”—‘“Open” y seleccionar el archivo (ver figura 3.32).

| :
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Save... Control-5 X

Save as 3

Import »

Export 3 =

Save Image » bin [ zoom ][ scale ][ color ][ region ][ WCS ][ analysis H help

Create Movie— header [ page setup " print ][ exit

Backup...

Restore...

Display Header...

Preserve During Load 4

XPA »

SAMP »

Open TCL Console...

Source TCL...

Page Setup... Shift-Control-P

Print... Control-P

Exit

Figura 3.32: Proceso para seleccion

| 10 20 30 40 50 50 70 a0 90 del archivo que se va a abrir.

Una vez que se selecciono el archivo y se puede observa la imagen en el panel inferior de la interfaz,
estd la opcion de visualizar el encabezado que ya estd corregido.

En la figura 3.33b se puede ver que hay informacion sobre el telescopio y la cimara con los que se
obtuvo la imagen, la escala de placa del telescopio, la fecha y hora en la que se realiz6 la observacion,
la longitud de onda de la observacion, etc.

Ahora, el principal motivo para el andlisis de las imagenes es el poder obtener datos de las estructuras
solares (en este caso datos fisicos como longitudes) de modo que las fotografias ya sea que se utilicen
para investigacion o para divulgacion provean de ciertos datos que ayuden a dimensionar las escalas
con las que se trabaja.

Antes que nada es necesario poder encontrar una referencia para saber que nuestras medidas son
correctas. Para esto es importante contar con dos datos: uno que sea muy bien conocido, como el radio
del Sol (6.9x10°km); y otro del que se pueda estar pricticamente seguro que es correcto, como la escala
de placa del telescopio.
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Figura 3.33: Visualizacién del encabezado o header de la imagen. a) Seleccion para abrirlo. b) El header con informacién
sobre la imagen.

Para saber si la escala de placa es correcta y poder utilizarla como dato para el cdlculo de estructuras
solares lo que se hace es cargar en el software Saolmage una imagen del disco solar completo. Como se
menciond en el 2, cuando se obtienen imdgenes del disco completo se utiliza un reductor focal con lo
que se reduce la distancia focal del telescopio y aumenta la escala de placa. Para este tipo de imagenes,
de acuerdo al cdlculo realizado en el capitulo 2 la escala de placa es: s = 1.94” /pixel.

Ya que se tiene la imagen desplegada en la interfaz del software se puede comenzar a hacer la medi-
cion. Lo primero es escoger una region para “dibujarla” sobre la imagen. Esta region puede ser un circulo
con el que se delimite la circunferencia del Sol, asi como una regla para obtener el nimero que pixeles
del didmetro del Sol en la imagen (ver figura 3.34). Se pueden colocar varias regiones al mismo tiempo
de modo que la imagen quede como se observa en la figura 3.35, y es posible obtener informacion sobre
las regiones colocadas,por ejemplo el radio del circulo y 1a longitud de laregla (ver figuras 3.36ay 3.36b).

Como se puede ver en la figura 3.36 el radio del circulo corresponde a 462 pixeles, mientras que la
longitud de la regla es de 924 pixeles y si se divide es nimero a la mitad 924/2 = 462, de modo que las

medidas corresponden entre si.

Ya que se hizo lo anterior se puede proceder a verificar si la escala de placa del telescopio es correcta
de modo que pueda ser utilizada para medir estructuras solares.

Se tiene que:
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Figura 3.34: Seleccién de las regiones a dibujar sobre la imagen: a) Seleccion de la regién “circle”. b) Un circulo dibujado
(verde) sobre el disco solar. Se puede cambiar el tamafio y posicién de la figura. ¢) Seleccion de la region “ruler” (regla). d)
La regla dibujada (verde) a lo largo del didmetro solar.

= Ro= 462 pixeles.

» s =1.947/pixel.
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=R v T e

(a) (b)

Figura 3.36: Informacién provista por el programa sobre las regiones dibujadas sobre la imagen. a)Informacién del circulo.
b) Informacién de la regla.

Si se multiplican las cantidades anteriores se obtendrd el radio solar (de la fotografia) en arco
segundos:

Ro[”] = (5)(Ro) = 462pixeles - 1.94” | pixel = 896.28". 3.1)

Y se conoce que el radio del Sol (real) es de 6.9x10° km y es equivalente a 15’ (minutos de arco).
Entonces, si se divide la medida del radio obtenida en arco segundos entre 60 para convertirla a minutos
de arco se obtiene que:

’

60//
Este resultado es muy cercano al que se esperaba de 15’ de modo que se puede decir que el célculo
de la escala de placa es correcto y puede utilizarse para mediciones posteriores.

896.28" -

=14.93. (3.2)

Sin embargo, como se mencion6 anteriormente, no todas las imdgenes fueron tomadas con la misma
distancia focal, es decir, la escala de placa de ciertas imédgenes, especificamente aquellas tomadas SIN el
reductor focal, cambia. Segtn el célculo del capitulo dos la escala de placa de dichas imagenes es s=0.97
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”/pixel. Pero ;como saber si ese nimero es correcto? Para eso se realizan dos mediciones de la misma
estructura en las diferentes imagenes y se comparan los resultados, los cuales deberian ser muy parecidos.

Por ejemplo, en la imagen del disco completo que ya se tiene abierta en Saolmage se pueden observar
dos manchas solares. Se puede medir la distancia entre ellas para después volver a realizar la misma
medicién en otra imagen obtenida sin el reductor focal.

Siguiendo los pasos ya mencionados se selecciona la region regla y se dibuja de una mancha a otra.
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Como se puede ver en el panel de informacion la longitud de la regla es de 216.98 pixeles. Se vuelve
a repetir el cdlculo de la ecuacion 3.1, y se tiene que la distancia entre las estructuras (Danchas) €S de:

Dyanchasl”] = (5)(Ro) = 216.98pixeles - 1.94” | pixel = 420.9”. (3.3)
Ese nimero se convierte a minutos de arco:

’

1
420.9” - — =7.01". 3.4
0 (3.4)

Ahora, se abre en el software una imagen del mismo dia, pero obtenida sin reductor focal cuya escala
de placa es s=0.97 ”/pixel. Se escoge la regla y se vuelve a dibujar de una mancha a otra.

El panel informacion indica que la distancia entre las dos manchas es de 457.09 pixeles y se repiten
los pasos que ya conocemos, introduciendo la escala de placa de 0.97 "/pixel y se tiene que:
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imagen tomada sin el reductor focal.

Dnanchas|”] = (5)(Re) = 457.09pixeles -0.97" | pixel = 443.3". (3.5)
44337 73 (3.6)
3 =13 )

Se puede notar que hay una ligera diferencia entre una medida y otra, esto puede darse ya que cuando
se trabaja con imagenes los limites y borden de las estructuras no son claros de modo que es facil dibujar
la regla una cierta cantidad de pixeles mds hacia abajo o hacia arriba o ponerla mds hacia un lado o
hacia el otro. Lo mismo sucede con la medida del radio solar (ecuacién 3.2), como no hay un limite
claro del limbo solar no hay un borde especifico para comenzar a medir y por eso no se obtienen los 15
minutos de arco exactos.

En la figura 3.39 se pueden ver, de manera general y a manera de resumen, los pasos a seguir para
realizar todo el proceso desde la obtencién del video hasta el procesamiento de las imdgenes.
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Figura 3.39: Proceso a seguir para generar las imagenes.

En el capitulo 5 se realizardn mediciones de algunas imédgenes obtenidas en el observatorio solar de
modo que se puedan obtener datos sobre las estructuras observadas en las imdgenes, asi como también
se comparardn los datos de las condiciones atmosféricas del momento de la observacion con la calidad

de la imagen.



Capitulo 4
Divulgacion Cientifica

Promover la comprension publica de la ciencia es una necesidad social ya que en la sociedad actual,
en la que la dependencia tecnoldgica es cada vez mayor, los individuos deben ser capaces de tomar
decisiones informadas respecto a temas que afecten su vida personal y, también, su vida como parte de
una comunidad (Brossard et al., 2005).

En este capitulo se describird en qué consiste la divulgaciéon o comunicacién de la ciencia, se
explicardn los modelos implementados para llevarla a cabo, asi como también se explicardn algunos
de los esfuerzos realizados para divulgar las geociencias y en especifico las ciencias espaciales. Al fi-
nal de este capitulo se explica la motivacion de incluir el tema de la divulgacion cientifica en este trabajo.

4.1. ;Qué es la divulgacion de la ciencia?

“Existen distintas formas para referirse a transmision de conocimiento cientifico al publico. Los térmi-
nos cambian de una cultura a otra y varian segtn el enfoque ideolégico que llevan, de los objetivos
que buscan asi como de la relacion a establecer con los receptores de la informacién. Los términos
mds empleados en Iberoamérica son: la apropiacion social del conocimiento cientifico (Colombia),
popularizacién de la ciencia y la técnica (fundamentalmente en el Cono Sur) y divulgacion de la ciencia
(México, Espafia y otros paifses latinoamericanos). También se emplean los términos difusién y comu-
nicacion de la ciencia” (Tagiiefia, Rojas y Reynoso, 2006)

La comunicacién publica de la ciencia, también conocida en México como divulgacion de la ciencia,
es un concepto complicado de definir. Esto es debido a que sus delimitaciones o fronteras no son claras
y se mueven a lo largo de una fina linea que es facil confundir. Sin embargo, hay algunos puntos claros
de los que se puede partir para hacer una definicién con la cual trabajar pero, antes se debe partir del
significado mismo de la palabra divulgacion.

La divulgacion estd muy relacionada con la comunicacion en el sentido mismo de sus significa-
dos (Huergo, 2001). Comunicar (como verbo transitivo): poner en comun; Divulgar: transmitir al vulgo.

93
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La comunicacion suele conocerse como la accion de hacer participar a un individuo, o a un sistema,
de los estimulos del medio ambiente de otro individuo situado en otro lugar o época, utilizando los
elementos que tienen en comun. Es decir, comunicar implica una relacién entre dos individuos, uno que
tiene un mensaje y otro que lo recibe (Trigueros, 2002).

Sin embargo la comunicacién no es simplemente un proceso de transmision de informacion, es un
proceso donde existe un contexto que le da sentido. El verbo comunicar, ademads de su significado transi-
tivo, tiene un significado reflexivo: comunicarse. Este significado hace referencia al hecho de compartir
y dialogar, convirtiéndose en un encuentro entre iguales basado en la participacion, disminuyendo asi
la relacién de poder vertical que presenta el significado transitivo del verbo aunque, esto no significa
que la comunicacion sea completamente simétrica y armoniosa.

Huergo (2001) propone la siguiente definicién de divulgacion: accién o proceso por el cual la
ciencia, sus productos y sus actores se relacionan con la cultura de una comunidad. La anterior es
una definicion muy amplia y ambigua y es preciso comprender como la comunicacién opera dentro
de la divulgacién para poder olvidar el concepto mismo de divulgacién para reemplazarlo por el de
popularizacion. Adoptando este dltimo término como un cambio de perspectiva para lograr un mejor
posicionamiento frente al problema que representa la relacion entre ciencia y tecnologia, y cultura.

La comunicacion puede entenderse como un proceso social donde se producen significados y se
construyen sentidos; un proceso fundamental del estudio histérico-social de la ciencia. Es por esto que
hay que considerarla como una cuestion bdsica para cualquier acciéon que pretendamos realizar con
el fin de restaurar la relacién, entre ciencia y cultura. Asi, la popularizacion de la ciencia consiste en
“democratizar” la ciencia, es decir, favorecer la apropiacion y el uso de las producciones cientificas y
tecnoldgicas para que dejen ser producto de individuales y comiencen a ser procesos colectivos que
finalmente caigan en la generacion de significados que puedan ser utilizados para resolver cuestiones
cotidianas (Huergo, 2001).

Para Sdnchez Mora, A. M (2010), la definicién de divulgacion de la ciencia estd compuesta por
varios elementos que, si bien, no la hacen una definicidn dnica, si la hacen una buena definicion util
para varios contextos y de donde se puede partir hacia definiciones mds elaboradas. Para comenzar,
Sénchez Mora menciona que definir a la divulgacion de la ciencia no es fécil ya que, primordialmente,
no hay un consenso sobre sus limites o fronteras y participan en ella gran cantidad de disciplinas. Sin
embargo, hay varios puntos que se deben conservar a la hora de definir la divulgacion cientifica y sobre
los que hay un acuerdo general. Segtin Sdnchez Mora son los siguientes:

= [a divulgacidén cientifica trata sobre ciencia. Es decir, sobre el conjunto de pricticas y sistemas
utilizados para representar al mundo que nos rodea.

= Por lo anterior, quedan fuera del campo de la divulgacion las pseudo-ciencias asi como las
inexactitudes cientificas, etc.
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= La divulgacion se debe tratar como un acto de “hacer saber”.

Asi mismo, la definicién de divulgacion de la ciencia debe de tomar en cuenta ciertas “restricciones”
que la distinguen de otras précticas, por ejemplo: el publico es voluntario y no cientifico; el lenguaje
debe ser casual y no especializado; debe cuidarse la falta de contexto; debe hacer las ideas accesibles al
publico.

Siguiendo lo anterior, Sdnchez Mora, A. M (2010) propone la siguiente definicién: "La divulgacion
es una tarea multidisciplinaria que pretende, al utilizar gran cantidad de medios y recreando con fide-
lidad el conocimiento para publicos voluntarios, comunicar el conocimiento cientifico, de manera que
este se vuelva accesible."

Aunque esta definicién es muy generalizada, y de cierta manera préctica, presenta algunos proble-
mas que surgen debido a su propia ambigiiedad. Podemos darnos cuenta que el simple hecho de dar a
conocer datos no es divulgar la ciencia. Falta proveer de contexto, de hacer notar ;qué con eso? Hay
una gran diferencia entre tener informacién y tener conocimiento y la divulgacion cientifica debe tener
esto bien claro. Divulgar la ciencia no es dar informacién solo porque si, de manera indiscriminada, ya
que de hecho, es la falta de contexto lo que puede llevar a la especulacion y al sensacionalismo.

Ademds, independientemente del enfoque empleado para la divulgacion, hay un consenso en cuanto
a que no so6lo hay que transmitir informacién, también es importante ayudar al pablico a darse cuenta
como se hace la ciencia (Tagiiena, Rojas y Reynoso, 2000).

4.2. ;Por qué divulgar la ciencia?

Vivimos en una sociedad donde la tecnologia cada vez estd mds presente en la vida cotidiana, sin
embargo, la gente conoce poco de los avances cientificos que son la base de dichas tecnologias. La
ciencia ha dejado de ser parte de la cultura y las personas que tienen el interés de acercarse a ella se
detienen por un cierto miedo hacia la dificultad de los conceptos cientificos (Trigueros, 2002).

La ciencia resulta ser el mejor instrumento de conocimiento que tiene el ser humano, este ins-
trumento, sin embargo, es exigente y demanda ser expresado y desarrollado en un idioma técnico,
especializado y propio. Al mismo tiempo, es capaz de generar complejas estructuras cognitivas que
permiten un mejor entendimiento del mundo. El acceso a estas estructuras, entenderlas y ser capaces
de utilizarlas representa una adquisicion de poder intelectual, econémico, politico, industrial y militar.
Por ello, es importante para los carentes de este conocimiento -el gran publico- ser capaces de acceder
a este mundo (Sanchez Ron, 2007).

La ciencia, como profesion, fue en aumento desde que el hombre estaba cada vez mds interesado en
comprender la naturaleza. Sin embargo, su verdadero auge se dio con la invencién de la imprenta, la cual
permitié el acceso a la informacion cientifica de una manera mds eficiente, rdpida y amplia mediante
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la impresion de revistas cientificas. Ademads esto, junto con las recién formadas academias de ciencias,
propicié que la ciencia se convirtiera en una practica avalada como una profesion respetada (Sanchez
Mora, A. M, 2010). Esta realidad ayudo al desarrollo de muchas teorias, conceptos y aplicaciones pero,
también surgieron nuevos retos para la creciente comunidad cientifica, donde uno de los principales era
la comunicacion “global”, es decir, la ciencia ya era un agente de cambio social y ya se podia comunicar
de manera eficiente y veloz los progresos cientificos, pero ;como hacer para que todos, sin importar el
lugar donde se encontraran, lo entendieran?

Para resolver dicho problema la comunidad cientifica se vio en la necesidad de crear un lenguaje
que pudiera ser entendido y reproducido por todos, un lenguaje que expresara “la esencia de las cosas”,
como menciona Sanchez Mora, A. M (2010). Este lenguaje debia ser claro, preciso, cualificado para
adaptarse a cada especialidad cientifica pero sobre todo debia ser internacional. Para lograrlo se adapt6
un lenguaje adoptando férmulas definidas, simbolos, nimeros, etc. Asi, se cred el “lenguaje cientifico”
para describir, narrar y cuantificar distintos conceptos. Sin embargo, como también menciona la autora,
quienes no conocen los cédigos para descifrar este lenguaje cientifico, que usualmente requiere de
conceptos no tan faciles de comprender o de antecedentes elaborados, dificilmente pueden ser parte de
él. De esta manera y debido a la dificultad de verbalizar las descripciones cientificas de la realidad se han
creado dominios separados de percepcion, los cuales han tenido grandes consecuencias; la divulgacion
de la ciencia entre estas.

Es notable que el crecimiento de la empresa cientifica se debid en gran parte al crecimiento del
lenguaje mismo que la describia. Con este lenguaje el progreso cientifico llegaba mas lejos y conectaba
a personas que, tal vez, de otro modo no hubieran podido compartir ideas, teorias o descubrimientos,
ademads, de que hizo notar la necesidad de un segundo lenguaje que facilitara el acceso al conocimiento
a las personas que no estaban familiarizadas con el entorno de la ciencia, naciendo asi la divulgacién
(Sanchez Mora, A. M, 2010).

En el trabajo de Trigueros de (2002) se menciona que: “Cada dia es mds necesario tener un puente
entre la investigacion cientifica y la poblacion. Es indispensable que la ciencia se vuelva parte de la
cultura y que la gente sienta que puede entenderla aunque no se dedique a ella. Para establecer este
punto se necesita reflexionar seriamente sobre el proceso de comunicacion de la ciencia”.

La divulgacion de la ciencia es el primer acercamiento que cualquiera de nosotros tiene con el medio
cientifico, es la encargada de atraernos y atraparnos para despertar nuestra curiosidad por el mundo
que nos rodea. Sin embargo, en nuestro pafs no se toma en cuenta lo suficiente y no se buscan nuevas
y mejores maneras para divulgar ya que cominmente se cree que es una practica menos valida que la
investigacion “formal”. Ademds, dado que muchas veces la divulgacion se considera como parte de la
educacion informal (aquella que se aprende fuera de las escuelas), la comunicacion de la ciencia puede
funcionar como una manera de compensar el rezago educativo que existe en nuestro pais asi como en
muchas otras partes del mundo (Escalén, 2005).
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Pérez Tamayo, R. (2011) se pregunta ;Qué debe perseguirse con la divulgacién de la ciencia? y
responde que para el caso de nuestro pais el objetivo es claro: “...incorporar el espiritu de la ciencia en
la cultura nacional.” Sin embargo, los obstdculos no solo son milenarios también, estin profundamente
arraigados a nuestra cultura y a nuestras raices ya que el esquema magico-religioso de la vida, como lo
llama el autor, se conserva en muchos detalles de nuestra vida cotidiana. Esto no significa que la meta,
en realidad, sea que la cultura cientifica reemplace al esquema magico-religioso y Pérez Tamayo, R.
(2011) menciona que no se trata de cambiar un fanatismo por otro, mds bien de sustituir una forma de
relacionarse con el mundo que resulta poco eficiente por otra que desde hace mucho tiempo ha probado
ser un camino mds seguro y rico para alcanzar el conocimiento.

Siguiendo lo anterior, la popularizacion de la ciencia deberd basarse en estrategias y metas que no
solo den conocimiento al publico sino que también, sean capaces de proporcionar a la sociedad con
oportunidades que den paso a la critica de la realidad en la que vive, de sus procesos y de la propia
sociedad, no para minimizarlas o discriminarlas sino para descubrir qué les falta y como puede obtenerlo
(Huergo, 2001), es decir, que la sociedad pueda notar sus propias deficiencias y, al mismo tiempo, sea
capaz de repararlas haciendo uso de un conocimiento colectivo ampliado por la popularizacién de la
ciencia.

4.3. Modelos de Divulgacion Cientifica

El término popularizacién de la ciencia alude a un grupo de actividades, disciplinas y acercamientos
que buscan comunicar la ciencia a una audiencia voluntaria (Bonfil, 2004).

Como ya se mencioné anteriormente, no hay un termino “oficial” para la Comunicacién Publica
de la Ciencia (CPC) ni tampoco hay uno que sea aceptado globalmente por los divulgadores. Bonfil
(2004) menciona que esto es, principalmente, porque sus definiciones nacen de un método practico sin
una teorfa que lo sustente.

Lo anterior permite sugerir que la CPC debe estar basada en modelos tedricos que de cierta manera
definen o modelen los précticos. Es decir, hay teorias sobre cémo comunicar la ciencia, la relacién con
el publico, etc. que marcan las pautas a seguir a la hora de practicar la divulgacién cientifica.

Hay muchos modelos para la CPC pero los mas comunes son los que se describirdn a continuacion,
simplemente para poder comparar como no hay una visién absoluta para comunicar la ciencia en reali-
dad, hay muchos caminos y todos aportan algo al esquema global de la divulgacion, aunque esto solo
sea contexto sobre que tipo acercamientos no resultan realmente efectivos.
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4.3.1. Modelo de apreciacion piiblica de la ciencia y la tecnologia (PAST)

También conocido como modelo de déficit cognitivo o de alfabetizacién cientifica (Brossard y
Lewenstein (2010); Viliverronen (1993)), es el modelo mds elemental y mas aplicado porque el flujo
de informacién va de la ciencia, quien controla el significado de “lo cientifico” y “lo no-cientifico”,
al publico, que funciona como un depdsito de informacion. Por definicién (del modelo), el publico es
ignorante y por eso hay que educarlo por medio de informacion persuasiva. Para Tinker (2013), PAST
(Public Appreciation of Science and Technology) es un término mds adecuado que el clasico PUS (Pu-
blic Understanding of Science) porque en realidad no existe una “‘comprensién” sino una “apreciacion”
de la ciencia y en efecto, para los defensores de este modelo la mayor prioridad es que el publico aprecie
el valor intrinseco de la ciencia, aunque se constate una y otra vez (mediante encuestas de percepcion)
que este modo unidireccional de comunicar la ciencia no contribuye de manera significativa a incre-
mentar la cultura cientifica de la poblacion. EI PAST tiene otras denominaciones, tales como: modelo de
diseminacién/difusion (Horst, 2008); enfoque dominante (Myers (2003); Hilgarten (1990)); o enfoque
canonico de popularizacion de la ciencia (Grundman y Cavaillé, 2000).

El modelo PAST es problematico por varias razones. En primer lugar, tiende a considerar que la
ciencia es una una especie de reserva de hechos que corresponden de manera precisa a partes del mundo
natural, con lo que deja de lado que el conocimiento cientifico es un constructo social (Woolgar, 1991).
En segundo lugar, el modelo asume que el cientifico posee autoridad per se, con lo que olvida que
especialista y no especialista son conceptos relativos y que el especialista solo es experto en el campo
de su especialidad (Fehér, 1990). En tercer lugar, considera que el déficit estd restringido exclusivamente
al conocimiento no cientifico. Si el publico no reconoce los hechos cientificos (que son como son), tal
falla se atribuye a deficiencias en los mediadores al transmitir 1a informacién o a creencias irracionales
del publico, o a ambas. En cuarto lugar, es un modelo de comunicacién lineal, generalizado y bastante
simplista (Hansen, 2009).

Ademads, este modelo no fomenta la participacion publica y refleja inicamente las expectativas e
intereses de una élite cientifica y tecnolégica (Logan, 2001) (Miller, 2001).

Con las ideas anteriores es sencillo darse cuente por qué el modelo de déficit no funciona. El mundo
ha avanzado de manera tal que el publico necesita interactuar y hacer preguntas de forma que la infor-
macion que estd recibiendo le provea de contexto y le permita generar conexiones y significados con los
cuales relacionarse con el mundo alrededor. Ademas, es muy facil dar informacion sin importar cémo
es recibida (o si es recibida) y cuando no tiene el efecto deseado culpar al receptor de dicha informacién
por su falta de comprension o de interés.
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4.3.2. Modelo de compromiso publico con la ciencia y la tecnologia (PEST)

El PEST (Public Engagement with Science and Technology) es un modelo que trasciende la nocién
de déficit porque concibe la comunicacién como un flujo bidireccional entre ciencia y publico. La
diferencia con el modelo anterior es que enfatiza la necesidad de establecer mecanismos que favorezcan
el didlogo entre ciencia y sociedad, por ello también se lo conoce como modelo de didlogo (Brossard y
Lewenstein, 2010) (Trench, 2008) (Miller, 2001).

Sin embargo, como argumenta Tinker (2013), aunque el PEST mejora el PAST también presenta
problemas. En primer lugar, sigue separando ciencia y sociedad, incluso cuando intenta establecer un
didlogo entre ambas los maneja como personajes separados entre los cuales hay que construir algin
tipo de puente o conexion. En segundo lugar, sigue manteniendo el centro de gravedad en la ciencia:
la ciencia es una entidad fija, perfecta y hacia la que el piblico debe moverse para interactuar con ella.
A pesar de que el PEST asume que los miembros del publico son agentes activos que crecen mediante
sus interacciones con la ciencia, todavia enfatiza que el cambio y la comprension, deben darse en el
publico.

4.3.3. Modelo de comprension critica de la ciencia en publico (CUSP)

El CUSP (Critical Understanding of Science in Public) supera a los dos modelos anteriores en
considerar todos los aspectos que intervienen en las interacciones ciencia-sociedad. En este sentido,
el CUSP reconoce que la comunicacion no se puede reducir a un simple proceso lineal de difusién
de informacién y remarca su cardcter multidimensional y contextual (Tinker, 2013). El problema ya
no es identificar los motivos por los que el publico ignora la ciencia sino que mds bien se trata de
establecer vias para que este pueda alcanzar una comprensién critica del fendmeno cientifico y, por lo
tanto, pueda cuestionar y responder a los pros y contras que ocasiona la tecnociencia (Horst, 2008).
Entonces, como menciona Collins y Pinch (1996), el publico debe aprender més acerca de la ciencia
(como institucion social) que de ciencia (contenidos). Este modelo también se conoce como modelo de
deliberacion (Horst y Michael, 2011) y se le relaciona con el modelo democrético (Durant, 1999) y con
el modelo contextual (Gross, 1994)).

Hay dos diferencias principaless entre el CUSP y los dos modelos anteriores. La primera estd en que
la base es distinta. EI CUSP se centra sobre todo en la produccién de sentido, es decir, no se pone tanto
énfasis a la exactitud con la que se trasmiten los hechos cientificos, como a que los hechos emergen
gracias a complejas interacciones entre las intenciones y necesidades de productores y consumidores
de textos, en contextos sociales y culturales dados (Tinker, 2013).

El conocimiento y su difusion siguen importando pero se pone mds el énfasis en como se usa social-
mente ese conocimiento. La segunda diferencia elemental es que mientras que el PAST y el PEST son
implementados por instituciones cientificas o por organismos publicos dedicados a la politica cientifica,
el CUSP nace de la reflexion critica propia del mundo académico (Tinker, 2013).
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El CUSP ofrece cuatro ventajas sobre los modelos anteriores:

1. Tiene un carécter relacional y enfatiza que la ciencia es una parte interactiva de la sociedad.
Reconoce, por lo tanto, que la ciencia no estd aislada de otras instituciones sociales (Tinker,
2013).

2. Considera que las formas de conocimiento cientificas y las no-cientificas tienen valor. Esto
implica que la participacion de todos los agentes sociales involucrados en los debates publicos
sobre asuntos tecno-cientificos es necesaria para alcanzar el consenso (Tinker, 2013).

3. Propone una doble obligacion para la CPC. Por una parte, la de informar y educar al publico y,
por otra, la de explorar y criticar a la ciencia, como la institucion social que es. Este papel critico
estd ausente en los modelos PAST y PEST y, ademds, es inevitable porque siempre se da cierta
apropiacién social de conocimiento cientifico, es decir, de utilizacion de este en determinados
contextos extra-cientificos (Sgrensen, Aune y Hatling, 2000).

4. Asume que hay una imagen publica de la ciencia ambivalente, que resulta del entusiasmo que ge-
neran los logros de la investigacion cientifica y de la reticencia que provocan sus aplicaciones y que
se cree pueden socavar la calidad de la vida humana (y a menudo de la no humana) (Tinker, 2013).

Lewenstein (2003) menciona que con base en los modelos de la comunicacion publica de la ciencia
hay varias tareas a desarrollar para mejorar la misma, ya que los propios modelos simplemente proveen
una herramienta para mejorar nuestro acercamiento a la CPC, es decir, no son visiones absolutas ni
Unicas.

Actualmente los modelos mds importantes y mds usados son aquellos que incluyen al publico y
consideran la divulgacion una actividad abierta. Estos modelos poco a poco han desplazado la vision de
déficit intentando acercar a la gente a los temas cientificos mediante didlogos y sistemas abiertos donde
es importante la retroalimentacion de la sociedad hacia la ciencia. Esto permite tener ciudadanias con
criterio cientifico que puedan tomar decisiones responsables en los temas tecnolégicos y cientificos que
influyen en todo el contexto social. Estos modelos también toman en cuenta uno de los mayores proble-
mas de divulgacion cientifica: la necesidad de llamar la atencién del publico sin perder la credibilidad
a largo plazo (Pifiera, 2010).

Los modelos deben ayudar a visualizar como los proyectos de divulgaciéon pueden ser imaginado-
s/planeados y cdmo pueden relacionarse con los que ya existen. También, deben ayudar al puiblico a
resolver problemas locales con conocimiento local al mismo tiempo que, llenan el déficit y promueven
la participacion publica de modo que se genere un “cambio de vision” es decir que se incite la curiosidad
de la gente por los fendmenos y problemas a su alrededor.

Ademads, es necesario comprender que, como la divulgacion de la ciencia trata con personas no po-
demos encasillarlas a todas en el mismo modelo, es decir, para unas sirven ciertas acciones y para otras
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se aplican acciones diferentes. Como también menciona Carcavilla et al. (2010) “Es necesario asumir
que no se puede diseiar un material divulgativo que satisfaga simultdneamente al piblico general, al
aficionado, al docente y al experto. Asi que partir de la idea de que un discurso, un panel, un folleto o
una guia valen para “todos los ptblicos” es un error conceptual grave, desgraciadamente més frecuente
de lo deseable.”

En resumen, utilizar solo un modelo para basar las actividades o los acercamientos de la divul-
gacién no parece algo muy productivo, sin embargo y como también menciona Lewenstein (2003),
es posible combinar ciertas caracteristicas de los modelos, lo cual, puede ampliar la visiéon que dan
los mismos y asi mejorar las actividades y proyectos de la CPC, porque a partir de la caracterizacién
de los diferentes modelos de la CPC es posible pensar que puede mejorarse el quehacer de la divulgacion.

4.4. Astrofotografia como un método para divulgar las Geocien-
cias

“Las ciencias de la Tierra o Geociencias son las disciplinas de las ciencias naturales que estudian la
estructura, morfologia, evolucién y dindmica del planeta Tierra. Su precedente mds importante esta
formado por las ciencias naturales y su principal exponente es la geologia. Forman parte de las ciencias
planetarias, las cuales tratan el estudio de los planetas del sistema solar...” (Alvarez y Leitao, 2010).

La definicion anterior aunque da una buena idea sobre la materia, es muy ambigua y da la impresion
de que cualquier disciplina que tenga que ver con las ciencias naturales es parte de las geociencias
cuando no lo es exactamente. Definir a las Geociencias es algo complicado ya que abarcan un campo
de accién muy amplio de modo que a continuacion se dard una definicion de Geociencias realizada por
la autora con base en su experiencia como estudiante de la Licenciatura en Geociencias:

Las Geociencias, o ciencias de la Tierra, son el conjunto de practicas cientificas que se encargan del
estudio de los fendmenos que tienen lugar en la Tierra como planeta. Es decir, toman a la Tierra como
un sistema dindmico y se encargan del estudio de los procesos fisicos, quimicos y bio-quimicos como
causa de procesos, y como consecuencia de ellos en el sistema y de los cambios en el mismo. Ademds
se incluyen las ciencias espaciales que estudian los fendmenos e interacciones del entorno espacial
inmediato, como el Sistema Solar, cuyos efectos tienen consecuencias en el planeta y se pueden tomar
como analogia los procesos en la Tierra para estudiarlos en otros planetas.

Carcavilla et al. (2010) dicen que es un hecho asumido que la ciencia y la tecnologia no forman
parte del bagaje cultural de la sociedad y que, de entre todas las ciencias, la Geologia (y las Geociencias
en general) es una de las que goza de menor popularidad. De hecho, los autores afirman que la Geolo-
gia, por ejemplo, arrastra grandes problemas de percepcion social ya que, generalmente, se considera
aburrida en comparacion con otras ciencias debido a la consideracién de inmutable y poco moderna,
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que apenas resalta cuando determinadas catdstrofes naturales ponen a ciertos procesos geoldgicos en el
centro de la actualidad (Gutiérrez-Marco, 2005).

Un hecho evidente es que el colectivo de profesionales de las Ciencias de la Tierra ha mostrado,
de manera general, tradicionalmente poco interés por acercarse al publico no especializado. Esto ha
llegado a provocar que especialistas de otras disciplinas méds motivadas por transmitir sus avances al
gran publico, la astronomia por ejemplo, acaparen el protagonismo, o incluso que otros colectivos traten
de dar respuesta a los aspectos geoldgicos que exceden sus conocimientos y experiencias (Carcavilla et
al., 2010) (Gutiérrez-Marco, 2005).

Sin embargo, parece que lo anterior estd empezando a cambiar, la sociedad estd comenzando a
recibir con mayor entusiasmo productos divulgativos sobre Geologia, por ejemplo. Iniciativas como la
celebracion del 2008 como Afio Internacional del Planeta Tierra de la UNESCO (yearofplanetearth.org)
aportan una oportunidad para incrementar la conciencia del publico acerca del potencial de las Ciencias
de la Tierra.

Para la comunidad geocientifica uno de los retos principales es que todavia hay que desarrollar un
puente mds versatil para disminuir la brecha entre ayudar al piblico a entender por qué las geociencias
son relevantes y, al mismo tiempo, hacer la informacién entendible para todos (Stewart y Nield, 2013)
(Walsby, 2008).

Como se menciond anteriormente, la divulgacion cientifica cuenta con algunas dificultades que par-
ten de su propia naturaleza. De manera especifica, la divulgacion de las Geociencias posee dificultades
propias independientemente del sistema utilizado para llevarla a cabo. Estos problemas provienen de
un gran desconocimiento de la sociedad ante las Ciencias de la Tierra.

Segtn Carcavilla et al. (2010) las principales dificultades que se presentan al momento de divulgar
las Geociencias, y que se deben tomar en cuenta a la hora de intentarlo, son las que siguen:

= Las magnitudes fisicas manejadas para determinados procesos tienen érdenes de magnitud que se
encuentran fuera de la experiencia “sensorial” de las personas. Es decir, son magnitudes con las
que el pablico no se relaciona o que no puede dimensionar por ejemplo, las magnitudes manejadas
en las Ciencias Espaciales.

= Lo mismo con las escalas geoldgicas, son tiempos inabarcables para la mayoria de las personas y
en muchos casos s6lo proporcionan un dato numérico carente de sentido emocional.

= [as Geociencias pueden ser, en algunas ocasiones, muy espectaculares y despiertan de inmediato
la curiosidad pero, en otras ocasiones se trata de cuestiones que a los ojos del piblico no posee
ningun interés. Esto deja a la divulgacion de las Geociencias con temas un tanto limitados para
trabajar.
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= La comprensién de algunos procesos de las Ciencias de la Tierra requiere de cierta capacidad
de abstraccion que muchas veces es dificil de encontrar en el publico. Por ejemplo, construir la
tercera dimension a partir de la vista de un corte.

Sin embargo, el autor también menciona que muchas veces el desconocimiento de las Geociencias
hace que, cuando son explicadas de manera atractiva, el publico experimente una sensacioén de descu-
brimiento de un mundo muy cercano al que hasta ese momento era desconocido.

A menudo, las Ciencias de la Tierra (exceptuando la rama de las Ciencias Espaciales) pueden ser
comunicadas mediante una experiencia prictica es decir, es en el campo, sobre el terreno, donde la
divulgacién de las Geociencias adquiere la mayoria de su significado (Van Loon, 2008). Los Geopar-
ques y el “geo-turismo”, donde estructuras, procesos y eventos relacionados con las Geociencias son
el principal protagonista, estdn tomando popularidad y ésta iniciativa, inicialmente europea, se estd
extendiendo a nivel mundial gracias a la UNESCO. Actualmente existen varios Geoparques repartidos
por el mundo y se espera que es numero crezca hasta superar los 500 para el 2025 [Carcavilla et al.
(2010) cita a Gray (2004)].

Sin embargo, una experiencia practica (presencial) no resulta alcanzable para las Ciencias Espacia-
les por razones obvias. Ademds, a veces los conceptos pasan desapercibidos y no solo no se logra el
proposito de la comunicacion, tampoco se logra generar ningtin tipo de atraccion por ellas. Por lo tanto,
algunas veces, es necesario buscar alternativas utilizables en la divulgacién de las Ciencias Espaciales
para lograr sus propdsitos dentro de la comunicacion.

La fotografia, dentro del arte, una vez superada su condicion esencialmente documental, ha alcanza-
do un gran desarrollo tecnoldgico en las dltimas décadas donde se ha abierto un mundo de posibilidades
creativas (Izquierdo, 2012) y hoy en dia presenta una opcion que puede servir a los propoésitos de la
divulgacion de las Ciencias Espaciales, en combinacion con los elementos en un museo de ciencia y los
textos de divulgacion. Como menciona, Pifiera (2010): “...el arte permite al espectador estar de acuerdo
0 no con los temas y la forma en la que se presentan dentro de una obra, lo cual resulta valioso cuando
una de las finalidades de la comunicacion es la formacion de ciudadania con criterio cientifico.”

Entre los esfuerzos por llamar la atenciéon de la gente se ha analizado el uso de la cotidianidad
para acercar los conceptos abstractos a la vida de las personas, (Pifiera, 2010). De tal modo, se con-
sidera que, mediante la referencia a la vida cotidiana y a los conceptos tangibles, ficilmente se puede
provocar interés, generar reflexion e incluso el deseo de saber mds por parte de la gente. Para esto
se considera la necesidad de la creatividad en la divulgacion presentando los temas de forma unica y
atractiva, pero teniendo cuidado de no deformar el mensaje cientifico. Es por eso que la fotografia, pue-
de ayudar a generar espacios para la reflexion y discusion que de otra forma, muchas veces, no se logran.

Siguiendo la idea anterior, este trabajo intenta presentar la astofotografia, especificamente la foto-
grafia solar, como una herramienta nueva y versatil que permita apoyar al estudio del Clima Espacial vy,
al mismo tiempo, mejorar su difusién como parte de las Ciencias Espaciales en el &mbito divulgativo.
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Ademds se intenta presentar un solo producto que tenga las caracteristicas antes mencionadas ya que,
muchas veces se piensa que para hacer divulgacién se necesita de materiales complicados que nada
tienen que ver con aquellos generados en la investigacion.

Sin embargo, es muy importante mencionar que la fotografia no es el inico método viable para
comunicar las Ciencias Espaciales, hay muchos métodos para comunicarlas, como el texto de divul-
gacion, es un método muy versétil y adaptable ya que puede ser usado junto con otro tipo de material
como para complementar la informacién o como principal exponente del tema a comunicar. Ademds,
definitivamente no es exclusivo de las Ciencias Espaciales, de hecho, la fotografia es ttil en muchos
ambitos ya que es capaz de llevar al publico imdgenes de fendmenos, procesos, conceptos a los que
muchas veces no se puede accesar, su lejania o su tamafio por ejemplo. La fotografia puede acercar
a las personas con la imagen de una célula, o los minerales en un roca, del mismo modo es capaz
de mostrar un volcén, sus flujos de lava y los cambios que ha tenido a través del tiempo, también es
util en la astronomia donde los textos y el material museogréifico por ejemplo, van acompaiados de
impresionantes imigenes de nebulosas, planetas, o simplemente de una fotografia de la Via Lictea
tomada desde la Tierra. Con todo lo anterior se trata de decir que la fotografia solo es un camino de
muchos para tratar de lograr una comunicacion mds efectiva de la ciencia y la tecnologia.

4.5. Motivacion Personal

La ciencia es de las cosas mds fascinantes que la sociedad ha impulsado. La ciencia rompe mitos
para reemplazarlos con explicaciones reales que resultan igual de impresionantes que el mito original,
ejemplo de esto son las auroras boreales.

No es un secreto que si la ciencia no se comunica, el mundo no avanza. Es seguro decir que si la
ciencia no se difunde, no funciona, es decir, no completa el ciclo del proceso cientifico (y esto aplica
tanto dentro de la comunidad cientifica como fuera de ella). La ciencia estd para compartirse, y de hecho,
vivimos en una época donde esta idea se aplica; se colabora para generar una red de conocimiento amplia
y de la que todos puedan ser parte. Sin embargo esto tltimo, usualmente, sélo aplica para los miembros
de la comunidad cientifica, fuera de esta, usualmente, es poco el interés por compartir la informacion. Es
del interés de cada institucion que su investigacion se difunda de manera rdpida en el mundo para poder
encontrar maneras de ampliarla y mejorarla mediante colaboraciones con otros institutos, universidades
e investigadores, sin embargo no interesa compartirla fuera del mundo cientifico, no interesa ayudar a
que el publico entienda qué hacemos y por qué lo hacemos ;Como es posible que haya tanta pasion
por generar vinculos que hagan la investigacion mds grande (y mejor) pero no exista la misma pasion
por atraer mds gente hacia ella? Si se quiere compartir la ciencia para generar mejor investigacion, para
obtener mds fondos que la sustenten, etc, pero cuando se trata de compartir con quienes no forman
“parte de ella” (el publico lego) entonces ya el camino ya no es tan claro. No estoy segura si es porque
hay un miedo derivado de la falta de experiencia en divulgacién que la mayoria de los investigadores
presenta o porque existe un genuino desinterés por compartir la ciencia con los publicos no expertos.
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Hoy en dia la nocién de que los cientificos deberian comunicar su trabajo mds alld de la comunidad
profesional a un publico mds amplio parece ser muy aceptada. La mayoria de los consejos e institu-
ciones que aportan de fondos para la investigacion exigen un componente de diseminacion publica de
tal modo que cientificos de todas las dreas estdn bajo una presion constante de comunicar al piblico
sus esfuerzos profesionales (Stewart y Nield, 2013). En general la profesion cientifica ahora respalda
el acercamiento al publico como una pieza fundamental de la investigacién cientifica, sin embargo,
existen ciertas reservas y asperezas (muchas de ellas institucionales) para lograr esa meta [Stewart y
Nield (2013) citan a Marker (2008)]. De por si la ciencia tiene una imagen complicada. La percepcion
publica de la ciencia estd muy deteriorada e incluso estigmatizada ante la sociedad actual, y la actitud
hermética que tiene hoy en dia no ayuda.

Bonfil (2014) menciona que el cientifico, usualmente, es percibido a través de dos estereotipos:
“...Uno es ridiculo: el viejito canoso, despeinado tipo Einstein, distraido, sabio y bonach6n, que mas que
cientifico es un inventor, y que vemos repetido hasta el cansancio en caricaturas, anuncios y peliculas.
El segundo es negativo: el cientifico loco tipo Dr. Frankenstein que, guiado por su ambicién, quiere
apoderarse del mundo y desata fuerzas fuera de su control que acaban siempre causando una trage-
dia...”. En ambos casos se produce una visipon sesgada y mal informada del quehacer de un cientifico.
Segtn este autor, en la Encuesta sobre la percepcion publica de la Ciencia y Tecnologia realizada en
2011 por el INEGI y el CONACYyT, ante la afirmacion “Debido a sus conocimientos, los investigadores
cientificos tienen un poder que los hace peligrosos”, el 50.1 % de las personas encuestadas dijeron estar
“de acuerdo”. Esto nos da a entender que la ciencia, en efecto, tiene una muy mala imagen ante el publico.

Y es que el principal problema con estos “modelos de cientifico” es que no son accesibles para
el pablico, es decir, no se puede relacionar con ellos. No hay dentro de estos modelos uno que sea lo
suficientemente “normal” (en el sentido de la gente normal o comiin y corriente) para que uno se pueda
sentir identificado, porque ;quién, realmente, siente que se parece, o que podria ser, un viejito loco o
un genio malvado? La respuesta usualmente es: nadie. Lo anterior resulta en que puede suceder que no
se vea a la ciencia como algo humano, algo normal de todos los dias. Nadie, a menos que ya esté en el
campo de la ciencia, la ve como algo que podria hacer.

Ademads, como advierte el filésofo y matemético Echeverria, J. (2005): “la actitud de las sociedades
ante la tecnociencia es ambivalente”. Sin duda, hay muchas personas que aprecian sus logros, disfrutan
sus beneficios y reconocen sus avances en la comprension del mundo. Pero desde otro punto de vista,
segtin Echeverria: “existe preocupacion ante los riesgos que se derivan de las investigaciones cientificas
y de la tecnificacion del mundo™.

Peor aun, de acuerdo con De la Pefia (2005): “La ciencia, hoy dia, padece una impopularidad sin
precedentes. Frecuentemente se escuchan voces que hablan de los grandes trastornos que ha traido
al mundo, desde las bombas atomicas hasta la contaminacion y los organismos genéticamente modi-
ficados”. Otros dicen que el conocimiento cientifico es mal utilizado, que estd vinculado a intereses
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econdmicos y “que no ha resuelto los grandes males de la humanidad como el hambre, las enfermedades
o las guerras”. Ademds, abundan ideas pseudo-cientificas y supersticiones que contribuyen a esta mala
imagen.

De lo anterior se podria pensar que uno de los propdsitos de la divulgacion de la ciencia es desmi-
tificar al cientifico y a la ciencia misma, haciéndola accesible. Sin embargo, es como si la ciencia se
auto-saboteara ya que, la falta de seriedad con la que hoy en dia se toma a la comunicacién de la ciencia
es tal vez el mayor obsticulo que ésta enfrenta.

La idea anterior se traduce en una falta de interés por mejorarla, e incluso por aprender a realizarla.
Como dice Mapelli (2004): "La divulgacion cientifica, que se considera como la vertiente social de
la ciencia, no es una actividad inmediata, ya que no transmite sélo informacién, nacida en un dmbito
especializado, al gran publico, sino que prevé un proceso de seleccion, formulacién y recontextualiza-
cion. Asi pues, el divulgador se enfrenta con una situacion conflictiva a varios niveles que impone una
eleccion desde el punto de vista del contenido y de la forma..."

De la premisa de Mapelli podemos darnos cuenta que la divulgacion no es facil, no es un proceso
automdtico que solamente transmite informacion sencilla de entender. Constantemente, la divulgacion
cientifica es considerada una labor fécil que simplemente consiste de traducir lo que dice el investigador
sobre sus avances o descubrimientos a un lenguaje que sea entendible por cualquiera que lo vea, sin
embargo, afirmar esto es sobre simplificar a la divulgacién cuando se trata de un proceso de comunica-
cién complejo que no debe ser tomado a la ligera.

Traducir lo que dice una persona sobre algo a otro lenguaje (en este caso un lenguaje comtn con el
que las personas estén familiarizadas) s6lo requiere de unas cuantas habilidades como, saber gramatica,
ser capaz de encontrar las ideas principales de la informacion y poder acomodarlas con las palabras
adecuadas pero, esto nos deja un vacio; nos deja asi, sin mas que un montén de oraciones que de cierta
manera se conectan unas con otras y que pueden estar llenas de muchos o pocos datos cientificos. Se
puede tener muchisima informacién en esas lineas pero, si no nos significa nada, si no tenemos un
vinculo con ella; va a pasar al olvido, a ser algo que creemos que alguna vez leimos pero que realmente
no recordamos. Y es que eso es, justamente, de lo que trata la divulgacion de la ciencia: de crear lazos
con el publico. El divulgador, debe formar conexiones interpersonales con su publico, ya sea que lo
estén leyendo o escuchando, para que este publico a su vez forme vinculos de interés y ;por qué no? de
disfrute con la ciencia.

Segtn Burgos (2001) a la ciencia no sélo hay que traducirla, hay que explicarla, ensefiarla, demos-
trarla, etc. de manera que uno como divulgador logre generar, en el publico, un significado que vaya mds
alla de la mera comprension de la informacién presentada. Es decir, la divulgacion debe de ser capaz
de lograr que la ciencia nos deje algo emocionalmente significativo. Ese algo intangible que sentimos
cuando hacemos algo que nos gusta, cuando leemos nuestro libro favorito o cuando comemos nuestra
comida favorita, por ejemplo. El gusto por la ciencia, desde la perspectiva de este trabajo, no nace de
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la l6gica, nace de ese cosquilleo que sentimos cada vez que descubrimos algo nuevo, cada vez que
logramos comprender algtin proceso o concepto que antes no podiamos. Ese cosquilleo que hace que
queramos saber mas.

Decir que la divulgacion cientifica es una simple traduccion de la investigacion formal, es como
decir que cocinar solamente es mezclar cosas en una olla. No solo es sobre simplificar todo el asunto,
es despojar el proceso de toda su belleza y de todo el arduo trabajo que conlleva. Porque, generar
un sentimiento de disfrute y de aprendizaje que seamos capaces de recordar con gusto es uno de los
trabajos mds complicados que hay. Para divulgar hay que saber, y saber mucho y bien. Hay que dominar
la informacion sobre un tema para poder caracterizarla y jerarquizarla de modo que después, lo més
importante de dicha informacion pueda ser trabajado hasta llegar a ser explicado en un lenguaje comtn
sin perder la esencia ni el contexto.

En este trabajo, por ejemplo, hay que conocer qué es y como funciona el Sol, que signos de actividad
presenta y con qué efectos y consecuencias para después, de toda esa informacién tomar lo més rele-
vante, lo que es mds esencial que el piblico entienda, y moldearlo, contextualizarlo, adaptarlo, etc. para
crear contenido que permita explicar la informacion antes mencionada con el apoyo de las fotografias
solares, por ejemplo.

Ademads hay que ser capaces de distinguir qué clase de informacion va con cada tipo de publico ya
que, como se menciond anteriormente, no todos los acercamientos (ni todos los modelos de la CPC)
funcionan para todos los publicos. Por ejemplo, para un puiblico infantil no seria muy efectivo presentar
la informacién con las ecuaciones para la obtencion de la escala de placa, es probable, ademads, que el
propio concepto de escala de placa no sea relevante o necesario para este tipo de publico, mientras que
para un publico universitario explicar este concepto y su importancia si puede ser relevante e incluso
las ecuaciones pueden servir como apoyo para explicarlo.

En el contexto de esta tesis, la divulgacion cientifica no solo es una manera de dar a conocer los temas
cientificos tanto actuales como pasados, es también una manera de retribuirle un poco a la sociedad y
de empoderarla para que pueda utilizar el conocimiento adquirido de manera ttil y benéfica para ella
misma. Como menciona Estrada (2002), la divulgacién de la ciencia no busca que el ptblico domine
el tema del mismo modo que un especialista, mas bien se trata de que adquiera una idea clara del tema
(aunque no con la misma precision y detalles). Lo anterior con la finalidad de que el publico participe
en el mundo cientifico de manera activa e integral para formar un criterio propio con el cual interactuar
con el mundo. Ademads es una forma de redimir a la ciencia y al cientifico, quitindole este velo que
los aisla y de cierto modo los hace propensos a estereotipos; Una forma de reparar la fractura entre
ciencia y sociedad de modo que la ciencia vuelva a ser de todos y para todos. Afortunadamente, los
esfuerzos para generar mas y mejor divulgacion cientifica han ido en aumento en los dltimos afios y se
estd generando una conciencia internacional de popularizacion de la ciencia donde lo importante es no
deformar el mensaje cientifico.
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Con la idea anterior, la fotografia que aqui se presenta persigue dos posibilidades de llegar a la gente:
en primer lugar con la investigacion y en segundo lugar con la divulgacién de las fotografias en el dia
a dia. Esto puede ser con su publicacién en medios escritos, digitales o en medios de comunicacion en
general, por ejemplo, en redes sociales, las cuales permiten llegar a un publico muy amplio, de manera
muy veloz y que conectan a la comunidad cientifica con la no cientifica.



Capitulo 5

Casos de Estudio y Resultados

A continuacién se presentan los casos de algunas imdgenes obtenidas en el Observatorio Solar de la
ENES Morelia, en el periodo de agosto 2017 a mayo 2018, donde se realiza la obtencion de pardmetros
de estructuras solares (manchas, filamentos, etc.) y donde, ademds, se analizan las caracteristicas de
temperatura y humedad relativa del dia de obtencion de la imagen con el propdsito de intentar hacer
una descripcion de los dias con mejor seeing.

Para cada caso, se presentard la fotografia de ese dia, asi como las condiciones de temperatura,
humedad relativa, viento del dia y radiacion del dia respectivo. Este tltimo dato se grafica para observar
su comportamiento y se toma como un pardmetro inversamente proporcional a la nubosidad del periodo
de obtencién de cada imagen, es decir, se puede pensar que si la radiacion disminuye en el periodo de
observacion es porque la nubosidad aumento y vice versa.

Estas mediciones se realizaron con el software Saolmage DS9 y siguiendo el método explicado al
final del capitulo 3. En esta seccidén no se pondrd todo el proceso de medicidn, simplemente se pondrdn
las medidas obtenidas asi como las imagenes finales. Las imdgenes presentadas en esta seccion también
se encuentran en el Apéndice B en caso que se deseara estudiarlas con mds detalle. Asi mismo, las
imdgenes se irdn encontrando disponibles en la pagina web del Laboratorio de Ciencias Geoespaciales
(LACIGE, www.lacige.unam.mx).

Es muy importante mencionar que para estos casos, las estructuras se estdn considerando como
proyecciones planas en el plano del cielo y se estdn midiendo como tales, es decir, no se estd tomando
en cuenta la geometria ni del Sol ni de las estructuras encontradas en la imagen.
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5.1. Agosto de 2017

5.1.1. 21/agosto/2017

El 21 de agosto del afio pasado se observé un eclipse de Sol que en la ciudad de Morelia se pudo
observar como eclipse parcial. El evento, que dio inicio aproximadamente a la 11:45am, fue observado
en el observatorio solar de la ENES Morelia donde se obtuvieron varias fotografias a lo largo del dia.

Figura 5.1: Fotografias obtenidas el 21 de agosto de 2017 a las: a) 12:10 tiempo local, b) 13:09 tiempo local y c) 14:08
tiempo local.

Ademds de la silueta de la Luna sobre el disco solar, se pueden observar dos manchas solares, per-
tenecientes a laregion activa 2671, practicamente sobre el ecuador solar y hacia la region oeste del disco.
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En la region este se observa otra mancha solar cuya regién activa no ha sido nombrada y la cual se
esperard que avance hacia la region central del disco en los siguientes dias.

La figura 5.3 indica que la temperatura promedio del dia durante le periodo de observacion fue de
21°C y la humedad fue de 61 %, la velocidad del viento maxima promedio de ese dia fue alta, con 4.09
m/s. Se puede notar como la combinacion de alta humedad con mucho viento repercute en la imagen si
se observa la region activa en la zona este del disco, la cual no se ve tan enfocada como la region de la
zona central. Ademds, las espiculas en la zona este se ven menos definidas que aquellas en el centro y
zona oeste del disco.

El panel superior de la figura 5.2 muestra como durante el periodo de observacion (recuadro verde)
comenz6 a aumentar la temperatura y, al mismo tiempo, la humedad disminuy6 (sin ser una dismi-
nucion dristica), mientras que el panel inferior de la misma figura muestra como durante el periodo
mencionado la radiacién alcanzé su méaximo, lo que supone una nubosidad muy baja, sin embargo,
comenzo6 a disminuir aproximadamente a la mitad del periodo asi que se puede suponer que la cantidad
de nubes empez6 a aumentar. También, la velocidad del viento comenzd a aumentar a medida que
pasaba el tiempo y esto siempre puede generar problemas de vibracion en el telescopio. En general, las
mejores condiciones se dieron al comienzo de la observacidn cuando la temperatura era mds baja y habia
menos viento; al mismo tiempo, el cielo estaba mas despejado ya que la radiacion comenzaba a aumentar.

Las mediciones que se realizaron sobre estas imdgenes fueron: distancia entre las manchas solares
(esta medida sélo se realizo en la primera imagen ya que en un intervalo de tiempo tan corto esta
distancia, en realidad, no varia); y la distancia cubierta por la silueta de la Luna sobre el disco solar.

Para las imdgenes obtenidas ese dia, las medidas fueron las siguientes:

Mediciones 21 agosto 2017
Distancia entre las dos manchas solares | Danchas = 147.89pixeles | 4.77

Distancia que cubre la Luna:

Imagen de las 12:10 tiempo local D =102pixeles 3.29°
Imagen de las 13:09 tiempo local D, =328.3pixeles 10.61°
Imagen de las 14:08 tiempo local D3 =142.71pixeles 4.61°

Tabla 5.1: Medidas obtenidas con el software Saolmage DS9 para las imdgenes del 21 de agosto 2017.

Utilizando las ecuaciones vistas en el capitulo 3 esa cantidad de pixeles equivale a una cantidad de
minutos de arco y eso, a su vez, a una cierta cantidad de km. Para obtener dicha cantidad se utiliza la
escala de placa de la imagen que es de 1.94 pixeles/arco-segundo. Entonces, se multiplica la cantidad
de pixeles medida por la escala de placa y se divide entre 60 para obtener la medida en minutos de arco
utilizando la ec. 3.1.
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Figura 5.2: Gréficas de las condiciones atmosféricas del 21 de agosto del 2017. Arriba: Temperatura vs. Humedad. Abajo:
Velocidad de viento promedio vs. Radiacién promedio. Datos cortesia de la estaciéon Morelia de la Red Universitaria de
Observatorios Atmosféricos (RUOA) de la UNAM. El recuadro verde indica el periodo de obtencion de las fotografias.

TIME STAMP {dd-mm- Temp_ Avg RH_Avg Wspeed A WSpeed  WDir_Avg Rain_Tot  Press Avg Rad Avg
yyyy) HH:MM:SS) (°c) (%) vg(m/s)  Max(m/s) (deg) (mm) (hPa) (W/imn2)

159.52 69 1.123 2.84 20.1 0 808 808.7
20.98 62.8 1.549 4.07 20.2 0 808 901.8
22,14 8.4 1.651 4.28 23.3 0 807.2 812

2.126 5.17 0 466.2

Figura 5.3: Datos del periodo de obtencion de la imagen. La tabla muestra los datos de temperatura, humedad, velocidad de
viento promedio, velocidad de viento mdxima y cantidad de lluvia total. Las celdas marcadas en rosa indican el promedio
de cada conjunto de datos. Cortesia de la estacién Morelia de la Red Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA)
de la UNAM.
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_ (147.89-1.94)

Dmanchas [N] 60

=4.77. (5.1)

Ahora se obtiene la medida en kilometros. Como se mencioné en el capitulo 3 el radio del Sol
equivale a 15 minutos de arco:

15 - 6.9%10° km. (5.2)

entonces, se puede utilizar esa relacion para convertir los minutos de arco en kilémetros:

4.77-6.9% 10°
Distanciaentremanchas[km] = ( 5 x107) =2.1x10°km. (5.3)

Y se repiten los pasos anteriores para la distancia que cubre la Luna:

(102-1.94)

=3.29, 54
60 (5.4)

y de nuevo se resuelve la relacion 5.2 y se tiene que la distancia que cubre la Luna (en la imagen
obtenida a las 12:10 tiempo local) es de: Dy = 1.5x 10° km.

Para la siguientes dos imdgenes del eclipse, las medidas de la distancia cubierta por la Luna son las
que se pueden ver en la tabla 5.1 (ya con la conversién a minutos de arco).

Para ambos casos se resuelve la regla de tres de la ec.5.2 y se obtiene que las distancias en kilémetros
son de:

Mediciones 21 agosto 2017
Distancia que cubre la Luna:
Imagen de las 13:09 tiempo local | D, = 4.8 x 10° km
Imagen de las 14:08 tiempo local | D3 =2.12x 10° km

Tabla 5.2: Distancia cubierta por la silueta de la Luna en km en las fotograffas del 21 de agosto de 2017.

Todas las medidas anteriores son consistentes con las observaciones ya que, fue al rededor de las
13:09 hrs que el eclipse parcial llego a su maximo de observacién (en la ciudad de Morelia), donde
la silueta de la Luna cubrié ~ 30% del disco solar. Esta cantidad es comparable con el radio solar de
6.9 x 10°km y es sencillo darse cuenta que la sombra de la Luna cubrié casi un radio solar.

Las imdgenes con las medidas pueden volver a ser procesadas en Photoshop de modo que, al final,
también estas puedan utilizarse con diversos fines tanto de investigacion como de divulgacion cientifica
(ver figura 5.4).
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Distancia que cubre la Luna= 4.8x10°
Distancis entre manchas= 2.1x10° km

Leiipre Farcial de Sol . _— Echipse Parcial de Sol

Distancia que cubre la Luna=2.112x10°km

Eclipse parcial de Sol

(©

Figura 5.4: Las fotografias integradas con las medidas realizadas y editadas de nuevo.

5.2. Septiembre de 2017

5.2.1. 08/septiembre/2017

El 6 de septiembre del 2017 la region activa AR2673 liber6 una fulguracién solar muy intensa que
alcanzo6 la clasificacion X9.3, la cual se clasificé como la fulguracién mas fuerte de la ultima década
(spaceweather). De hecho, en el periodo del 6 al 10 de septiembre hubo gran actividad solar donde se
registraron 27 fulguraciones clase M y 4 clase X, ademds de varias eyecciones masa coronal (NASA).

El 08 de septiembre todavia eran visibles los efectos de la fulguracion clase X del dia 06 de ese mes.
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Figura 5.5: Fotografia obtenida el 08 de septiembre de 2017 a las 10:46 tiempo local.

Como se puede ver en la figura 5.5 hay varias regiones activas (por lo menos 3 en la imagen) en el
disco solar. La region activa AR2673 se observa en la region central del disco, practicamente llegando
al limbo solar.

Si se observa la figura 5.7 se puede ver que la temperatura promedio durante la observacion fue de
17.6°C, con una humedad de 70 % y una velocidad de viento mdxima promedio de 5.2m/s. El factor que
podria afectar mds la imagen en este caso es la humedad que tenfa un porcentaje muy alto ese dia, hay que
recordar que si el porcentaje de humedad llega al 80 % o mds, no se puede abrir el domo del observatorio,
sin embargo, es probable que la baja temperatura haya sido lo que ayudo a estabilizar la atmésfera y
reducir los efectos de seeing para obtener una imagen bien enfocada y donde las estructuras se observan
claramente. Al mismo tiempo, si se observa la figura 5.6 se puede ver que durante todo el periodo de
observacion la radiacién promedio fue en aumento, lo que supone un cielo despejado (o muy despejado).
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Figura 5.6: Grificas de las condiciones atmosféricas del 08 de septiembre del 2017. Arriba:Temperatura vs. Humedad.
Abajo:Velocidad de viento promedio vs. Mdxima velocidad de viento. Datos cortesfa de la estacién Morelia de la Red
Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA) de la UNAM. El recuadro verde indica el periodo de observacion.
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TIME STANP (dd-mm-yyyy) WSpeed_Avg Press_Avg Rad_Avg
HH:MM:SS) Temp_Avg (°C] RH_Avg (%) {mjs) Rain_Tot {mm) (hPa) (wWim~2)

16.89 72.7 2.598 ] 807.2 564.6
15.42 67.7

Figura 5.7: Datos del periodo de obtencién de la imagen 5.5. La tabla muestra los datos de temperatura, humedad, velocidad
de viento promedio, velocidad de viento médxima y cantidad de lluvia total. Las celdas marcadas en rosa indican el promedio
de cada conjunto de datos. Cortesia de la estacion Morelia de la Red Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA)
de la UNAM.

Ahora, si se hace el andlisis de imagen con el software Saolmage DS9 se puede obtener la distancia
entre las manchas solares.

Figura 5.8: Fotograffa del dfa 08 de septiembre indicando la distancia entre dos manchas solares observadas ese dfa.

Si se observa la figura 5.8 se puede notar que la distancia entre manchas es de 200 pixeles, y la
escala de placa de la imagen es s = 0.97. Utilizando la ec. 3.1 y resolviendo la relacién 5.2 se obtienen la
medida observada en la tabla 5.3 la cual corresponde a ~ 20 % del radio solar. Con este tipo de medidas
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es posible dimensionar mejor las escalas con las que se trabaja cuando se trata del Sol. En el trabajo de
Gonzélez-Esparza J. A. et al., (2018), se hace una discusion a mayor profundidad de ésta imagen y el
contexto presentado por nuestra estrella.

Mediciones 08 septiembre 2017
Minutos de arco | Kilometros
Distancia entre manchas | 3.23° 1.4%x10° km

Tabla 5.3: Resultados de las medidas realizadas para la imagen del 08 de septiembre de 2017.

5.2.2. 18/septiembre/2017

En la imagen del 18 de septiembre se observa la region activa 2680 en la region oeste del disco solar
mientras que, en la region este se observa un filamento solar.

(@) (b)

Figura 5.9: Imdgenes obtenidas el 18 de septiembre de 2017 a las: a) 11:40 tiempo local y b) 11:42 tiempo local.

Como se puede observar en la figura 5.11 la temperatura promedio de ese dia fue de 21°C mientras
que la humedad fue de 58% y la velocidad promedio del viento fue de 2.1 m/s. Es notable que la
temperatura, sin ser considerablemente alta, afecto un poco la calidad de la imagen que se observa un
tanto desenfocada o borrosa en los bordes en contraste con la imagen del 08 de septiembre que esta
practicamente perfectamente enfocada. Esto también puede deberse al porcentaje de humedad de ese
dia. Ademds en la figura 5.10 se puede observar que durante el periodo de observacion la la velocidad
del viento fue en aumento lo que puede causar no s6lo que las nubes se muevan pero también, que el
telescopio vibre ocasionando un ligero desenfoque en la fotografia.



5.2. SEPTIEMBRE DE 2017 119

18 septiembre 2017
30 T 100
:f ;_fé 90
25 | \ *
1 80
v =
‘20 T 0
5 o ¥
© i[E T | e=mTemperatura
3 15 ,¥ i 50 -g P
s A T esmHumedad
@ T g
e I i
€ 10 | T £
& 130
I 20
% T
+ 10
0 L o
35 T - 1200
3 - 1000
L o5 800 g
£ =
= 2
| 2 600 oo
2 2
1] |
& 15 400 :E
2 1 200 E
I il e==\\Vind
05 T0 Speed_avg
I I e==Rad_avg
0 200
:P&@&@&@ u@ ‘9@ b@ ,\éb %@ %@ Q@ ,\,@0@ QQ b‘@ ,o@ ‘o@ ,\@ %@ '{”@ Q@ 00 @ @

Hora del dia (tiempo local)

Figura 5.10: Graficas de las condiciones atmosféricas del 18 de septiembre del 2017. a) Temperatura vs. Humedad. b)
Velocidad de viento promedio vs. Mdxima velocidad de viento. Datos cortesia de la estacion Morelia de la Red Universitaria
de Observatorios Atmosféricos (RUOA) de la UNAM. El recuadro verde indica el periodo de observacion.
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TIME STAMP (dd-mm- Temp_Avg RH_Avg Wspeed_A WSpeed_ WDIir_Avg Rain_Tot  Press_Avg Rad_Avg
yyyy) HH:MM:SS) (°C) (%) vg (m/fs) Max (m/s} (deg) {mm) {hPa) (W/m~2)
18/09/2017 11:00 20.91 61.2 1.982 5.32 15.7 0 808 835.5
18/09/2017 12:00 22.46 55.5 2.345 4.75 26.4 o 807.4 954
21.685 58.35 2.1635 5.035 21.05 o B07.7 B94.75

Figura 5.11: Datos del periodo de obtencion de la imagen 5.9. La tabla muestra los datos de temperatura, humedad, velocidad
de viento promedio, velocidad de viento mdxima y cantidad de lluvia total. Las celdas marcadas en rosa indican el promedio
de cada conjunto de datos. Cortesia de la estacién Morelia de la Red Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA)
de la UNAM.

Para las imédgenes del 18 de septiembre (figura 5.9) se realizaron las medidas de las longitudes de
dos filamentos y la medida de los radios interior y exterior (umbra y penumbra) de la mancha solar. Los
resultados son como los muestra la tabla 5.4.

Mediciones 18 septiembre 2017: Filamentos y Mancha
Pixeles Minutos de arco | Kilémetros

Para los filamentos:
Longitud del filamento 1 (Figura 5.9a) | 114.79 pixeles | 1.85° 8.5x10* km
Longitud del filamento 2 (Figura 5.9b) | 70.06 pixeles | 1.132’ 5.2x10* km
Para la mancha:
Radio Umbra (interior) 8.321 pixeles | 0.134° 6.16 x 103 km
Radio Penumbra (exterior) 16.64 pixeles | 0.269’ 12x 10% km

Tabla 5.4: Resultados de las medidas realizadas para la imagen del 18 de septiembre de 2017.

Como se puede observar en la tabla los radios de la umbra y penumbra de la mancha solar son
comparables con el radio y el didmetro de la Tierra (6.371 x 10°%km y 12.742 x 10°km, respectivamente),
esto da idea y ayuda a visualizar como las distancias y tamafios en un cuerpo celeste como el Sol son
mucho mds grandes de lo que se estd acostumbrado en un planeta como la Tierra.

5.2.3. 27/septiembre/2017

El 27 de septiembre se observaron dos manchas solares en la region este del disco solar, también,
se pudieron observar dos filamentos en zonas cercanas a las manchas.
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H-Alpha Image (6562.8)
UT: 201/09/27 18013

Figura 5.12: Fotografia obtenida el 27 de septiembre de 2017 a las 13:06 tiempo local.

Como se observa en la figura 5.13 al momento de realizar la observacion entre las 13:00 y las
14:00 horas, el porcentaje de humedad estaba subiendo. También, se puede observar que la radiacion
disminuy¢ durante todo el periodo mientras que la velocidad del viento fue en aumento. La disminucién
de la radiacion se puede entender como un aumento en la nubosidad, cuestion que puede reducir signi-
ficativamente la ventana observacion. Sin embargo, la imagen 5.12 sugiere condiciones de observacién
favorables, es probable que esto se deba a que el aumento en la velocidad del viento ayudo a que la
temperatura disminuyera, hasta quedar en un promedio de 21°C durante el periodo, reduciendo asi los
efectos de seeing y también a que las nubes estuvieran en constante movimiento abriendo una ventana
de oportunidad para obtener la fotografia.
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27 septiembre 2017
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Figura 5.13: Graficas de las condiciones atmosféricas del 27 de septiembre del 2017. Arriba: Temperatura vs. Humedad.
Abajo: Velocidad de viento promedio vs. Mdxima velocidad de viento. Datos cortesia de la estacion Morelia de la Red
Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA) de la UNAM. El recuadro verde corresponde al periodo de observacion.

TIME STAMP {dd-mm-yyyy) WSpeed_Avg  WSpeed_Max  WDir_Avg
HH:MM:SS) Temp_Avg (°C} RH_Avg (%) (m/s) (m/s) (deg) Rain_Tot (mm)

22.63 60.4 1.627 4.58 332 o
20.34 74.8 o

Figura 5.14: Datos del periodo de obtencion de la imagen 5.12. La tabla muestra los datos de temperatura, humedad,
velocidad de viento promedio, velocidad de viento maxima y cantidad de lluvia total.Las celdas marcadas en rosa indican el
promedio de cada conjunto de datos. Cortesia de la estacién Morelia de la Red Universitaria de Observatorios Atmosféricos
(RUOA) de 1a UNAM.

Las medidas realizadas en esta imagen fueron la distancia entre las manchas solares, asi como la
longitud de los filamentos como se puede ver en la imagen 5.15.
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. Longituddel Flamento=8.72x10* km

A

Figura 5.15: Fotografia del dia 27 de septiembre indicando la distancia entre dos manchas solares observadas ese dia, asi
como la longitud de dos filamentos de distintos tamafos.

Los resultados son como se muestra en la tabla 5.5. Se puede observar como todas estas medidas ya
estan incorporadas en la figura 5.15. Es posible comparar estos resultados con un dato conocido, por
ejemplo el didgmetro de la tierra, que es de 12.742 x 103 km, y es sencillo darse cuenta que las estructuras
filamentarias, por ejemplo, son varios érdenes de magnitud mas grandes que el didmetro de nuestro
planeta, en este caso 1 o 2 6érdenes de magnitud mds grandes.

5.3. Octubre de 2017

5.3.1. 02/octubre/2017

El 02 se octubre de 2017 se pudieron observar dos manchas solares en la region oeste del disco, perte-
necientes a las regiones activas 2683 y 2682, respectivamente. También, se pudo observar un filamento
de gran tamafio entre las dos manchas solares asi como dos mds de menor tamaio en la zona cercana a
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Mediciones 27 septiembre 2017: Filamentos y Mancha
Pixeles Minutos de arco | Kilémetros
Para los filamentos:
Longitud del filamento superior | 199.48 pixeles | 3.224° 1.48x10° km
Longitud del filamento inferior | 117.32 pixeles | 1.896’ 8.72x 10* km
Para las manchas:
Distancia entre manchas 460.64 pixeles | 7.446’° 3.42x10° km

Tabla 5.5: Resultados de las medidas realizadas para la imagen del 27 de septiembre de 2017.

la regién 2683, como se puede ver en la figura 5.16.

@, S
& A
T

H-Alpha Image
UT: 2017,

Figura 5.16: Fotografia obtenida el 02 de octubre de 2017 a las 13:29 tiempo local.

La figura 5.18 indica que la temperatura promedio de ese dia fue de 21.8°C ~ 22°C con una humedad
de 60 %. La temperatura del dia se considera templada es decir, ni muy alta ni muy baja, pero, el nivel
de humedad si puede considerarse como alto. Eso, aunado a la velocidad méxima promedio del viento
que fue de ~6m/s, tuvo consecuencias en cuanto a la turbulencia atmosférica que pueden verle en la
fotografia final.
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Si se observa la imagen 5.16 se puede notar como la mayor parte del disco se ve borroso o desenfo-
cado y realmente, la tinica regién donde se pueden observar bien las estructuras es justamente la zona
en la que se sitian las regiones activas, ahi se pueden observar claramente las espiculas asi como las
manchas solares y los filamentos.
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Figura 5.17: Graficas de las condiciones atmosféricas del 02 de octubre del 2017. Arriba: Temperatura vs. Humedad. Abajo:
Velocidad de viento promedio vs. Radiacién promedio. Datos cortesia de la estacion Morelia de la Red Universitaria de
Observatorios Atmosféricos (RUOA) de la UNAM. El recuadro verde corresponde al periodo de observacion.
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TIME STAMP {dd-mm- Temp_Avg RH_Avg Wspeed A WSpeed WDIr_Avg Rain_Tot  Press_Avg Rad_Avg
yyyy) HH:MM:SS) (°c) (%) vg (mfs)  Max(m/s] (deg) (mm] (hPa) (Wim*2}
02/10/2017 13:00 21.11 62.92 2.362 5.72 29 0 803.4 1007.4
02/10/2017 14:00 22.5 57.86 2,488 6.2 38.3 0 802.2 1010
21.805 60.39 2425 5.96 33.75 (i) 802.8 1008.7

Figura 5.18: Datos del periodo de obtencidn de la imagen. La tabla muestra los datos de temperatura, humedad, velocidad
de viento promedio, velocidad de viento médxima y cantidad de lluvia total. Las celdas marcadas en rosa indican el promedio
de cada conjunto de datos. Cortesia de la estacion Morelia de la Red Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA)
de la UNAM.

Al final del capitulo 3 se realizé la medida de la distancia entre las manchas solares observadas en
la imagen 5.16 sin embargo, no se obtuvo esa distancia en km. Sabemos por el cdlculo realizado con
la ec. 3.6 que la distancia entre las manchas es de 7.3 minutos de arco. Se resuelve la relacion 5.2 y se
obtiene que la distancia entre manchas es de: 3.3 x 10° km.

Ahora, esa distancia puede observarse en la figura 5.19a, sin embargo, se realizaron algunas otras
medidas sobre la misma imagen, que pueden verse en la figura 5.19b y cuyos resultados se observan en
la tabla 5.7. De dicha tabla, se puede ver la longitud del filamento es aproximadamente una tercera parte
del radio solar, el radio interior de la mancha superior es, practicamente del tamaifio del radio terrestre
mientras que el radio exterior de la misma mancha es ~ 2250km mds grande que el didmetro de la Tierra.

Mediciones 02 octubre 2017: Filamento y Manchas
Pixeles Minutos de arco | Kilémetros

Para el filamento:
Longitud del filamento (entre manchas) | 29.38 pixeles | 4.75° 2.18x10° km
Para la mancha superior:
Radio Umbra (interior) 8.65 pixeles | 0.14° 6.4%x10% km
Radio Penumbra (exterior) 20.41 pixeles | 0.33’ 15x% 103 km
Para la mancha inferior:
Radio Umbra (interior) 4.94 pixeles | 0.08’ 3.6x 103 km
Radio Penumbra (exterior) 12.98 pixeles | 0.21° 9.6 x 10° km

Tabla 5.6: Resultados de las medidas realizadas para la imagen del 02 de octubre de 2017.

5.3.2. 20 octubre 2017

El 20 de octubre en la region oeste del Sol se observo un filamento mientras que en el limbo
solar este se pudo observar una gran prominencia (figura 5.20b). Para realizar la imagen anteriormente
mencionada se tuvieron que obtener dos fotografias que después fueron juntadas para crear lo que se
llama “imagen compuesta”. Este tipo de imagen se construye obteniendo una fotografia con un nivel de
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() (b)

Figura 5.19: Imagen integrada con las medidas realizadas para el 02 octubre de 2018. a) Distancia entre manchas solares. b)
Medidas del radio de la umbra y penumbra de cada mancha y medida de la longitud del filamento.

exposicion muy bajo, es decir, un fotografia obscura y una fotografia, exactamente igual a la primera,
tomada con un nivel de exposicién normal.

(b)

Figura 5.20: Fotografias obtenidas el 20 de octubre de 2017 a las: a) 12:08 tiempo local. b) 12:09 tiempo local.

Una de las imdgenes debe ser obscura de modo que, cuando se procesa o edita en Photoshop, se le
pueda subir el brillo lo suficiente como para que se alcancen a distinguir estructuras en la atmdsfera
solar, que, como se menciond anteriormente, es muy tenue. La fotografia “normal” se utiliza para
sobreponer el disco solar en la primera imagen de modo que no quede demasiado brillante, es decir, que
al final se obtenga una imagen donde se pueda observar la atmésfera brillante pero el disco tenga una
tonalidad normal. Ademads, esto es ttil cuando se quiere agregar color a la foto ya que, si se colorea la
imagen que tiene mucho brillo, esta queda muy rojiza o amarilla y no se ve bien. Se puede observar en
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la figura 5.22 que la temperatura era aproximadamente de 22°C y el porcentaje de humedad de 53 %,
sin embargo, en la figura 5.21 se observa como la humedad comenzé a disminuir. Dentro de la misma
figura se puede ver como la velocidad del viento al principio del periodo de observacién disminuy6
pero empez6 a aumentar a medida que pasoé el tiempo, lo mismo sucedi6é con la temperatura, la cual,
durante el periodo de la observacion, solo fue en aumento.
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Figura 5.21: Graficas de las condiciones atmosféricas del 20 de octubre del 2017. Arriba: Temperatura vs. Humedad. Abajo:
Velocidad de viento promedio vs. Radiacién promedio. Datos cortesia de la estacion Morelia de la Red Universitaria de
Observatorios Atmosféricos (RUOA) de la UNAM. El recuadro verde corresponde al periodo de observacion.
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TIME STAMP {dd-mm- Temp_Avg RH_Avg WSpeed A WSpeed  WDir_Avg Rain_Tot  Press Avg Rad Avg

yyyy) HH:MM:SS) (°C) (%) vg (m/s) Max (mfs) (deg) {mim) (hPa) (Wim»~2)
21.42 55.85 2.054 4,32 28.1 0 B07.1 865.2
22,81 50,86 2.304 5.89 49.1 0 B06.3 936.3
22,115 53.355 2.179 5.105 38.6 0 B06.7 900.75

Figura 5.22: Datos del periodo de obtencién de la imagen. La tabla muestra los datos de temperatura, humedad, velocidad
de viento promedio, velocidad de viento médxima y cantidad de lluvia total. Las celdas marcadas en rosa indican el promedio
de cada conjunto de datos. Cortesia de la estaciéon Morelia de la Red Universitaria de Observatorios Atmosféricos (RUOA)
de la UNAM.

Los resultados de las medidas para estas imagenes son las siguientes:

Mediciones 20 octubre 2017: Filamento y Prominencia

Pixeles Minutos de arco | Kilémetros

Para el filamento:
Longitud del filamento 347.01 pixeles | 5.610° 2.58x10° km
Para la prominencia:

Longitud horizontal de la prominencia | 747.42 pixeles | 4.00° 1.8x10° km

Tabla 5.7: Resultados de las medidas realizadas para la imagen del 02 de octubre de 2017.

De nuevo, se puede ver como la longitud del filamento es aproximadamente una tercera parte del
radio solar. Este dato, junto con la medida del filamento observado el 02 de octubre, dejan ver cdmo las
estructuras filamentarias del Sol son realmente grandes aunque en las imdgenes este tamafo no sea tan
claro de ver.

La imagen 5.23b estd a color ya que hay que recordar que el andlisis y las medidas se realizan con
el archivo FITS original, es decir, con el archivo sin ningtn tipo de retoque por lo que la prominencia
en el limbo solar era dificil de ver. El software Saolmage cuenta con una funcién para cambiar el color
de la imagen segun distintos pardmetros o segun cierta informacion contenida en el archivo ya que hay
que recordar que un FITS no es s6lo una imagen, y es capaz de guardar informacién diferente sobre la
misma dentro de un mismo archivo. En este caso se cambid la configuracién de color de escala de grises
a una de calor que le dio a la fotografia una tonalidad amarilla y permitié observar la prominencia en el
limbo.
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Figura 5.23: Imagen integrada con las medidas realizadas para la fotografia del 02 de octubre. a) Distancia entre manchas
solares. b) Medidas del radio de la umbra y la penumbra de cada mancha.

5.4. Calculo de la rotacion solar

Como se ha visto a lo largo de este trabajo, las imédgenes solares con ayuda del software Saolmage
pueden ser ttiles para la obtencion de medidas de estructuras solares. Sin embargo, también pueden
ser utilizadas como ejercicio para complementar la comprension de otros conceptos sobre el Sol, por
ejemplo: la rotacion solar.

Como se mencioné en el capitulo 1, el Sol presenta una rotacion diferencial, es decir, no rota
uniformemente como la Tierra. A continuacién se presenta el ejercicio del cdlculo de la rotacion solar
por medio del movimiento de las manchas solares !.

Durante el mes de agosto se pudieron obtener fotografias donde aparecian manchas solares por
varios dias consecutivos. Del 02 al 08 de agosto las imdgenes mostraron el avance de la region activa
AR2670 que con la que se realizard el ejercicio.

El software Saolmage DS9 permite abrir varios cuadros para poder visualizar imdgenes diferentes
simultdneamente (ver Figura 5.24. Entonces, se seleccionan las imagenes FITS de los dias antes men-
cionados y en lo que consiste el ejercicio es en trazar una region “regla” (véase Capitulo 3) desde el
limbo solar izquierdo hasta la mancha solar para cada dia de observacion.

Como es de esperarse el valor de los pixeles recorridos por la mancha a partir de la primera imagen
va a ir aumentado, el siguiente paso es calcular cudnto avanzo cada dia la mancha, para esto simplemente
hay que hacer una resta de entre los valores que se obtuvieron con el software y después convertir eso a

Para este ejercicio se tomo como analogia la practica de la rotacién solar “Laboratory Excercises in Astronomy-
The Rotation of the sun” realizada por Owen Gingerich y Richard Tresch-Fienberg del Harvard-Smithsonian Center for
Astrophysics.
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Figura 5.24: Visualizacion simultdnea de las imdgenes obtenidas del 02 al 08 de agosto de 2017. Se puede observar la
distancia recorrida (en pixeles) de la mancha indicada por la regla dibujada en cada imagen.

minutos de arco utilizando el valor de la escala de placa de la imagen que en este caso es de 1.94”/pixel.
Los valores de estos cdlculos se observan en la Tabla 5.8.

Avance de mancha solar del 02 al 08 de agosto 2017
Dia Pixeles Minutos de Arco
02 ago 47.12 1.52
Del 02 al 03 ago | 60.73 1.96°
Del 03 al 04 ago | 62.91 2.03
Del 04 al 05 ago | 92.48 2.99°
Del 05 al 06 ago | 109.53 3.54
Del 06 al 07 ago | 120.62 3.90°
Del 07 al 08 ago | 84.33 272
Promedio 82.53 pixeles/dia | 2.66 ’/dia

Tabla 5.8: Avance de la mancha solar del 02 al 08 de agosto 2017.

Ya que se tienen los resultados es posible calcular el periodo sinédico de rotacién ya que hay que
recordar que las imdgenes fueron obtenidas desde un planeta en movimiento y no de un punto “fijo” en
el espacio relativo a las estrellas. El periodo sinddico se refiere al periodo aparente de rotacion solar
visto desde la Tierra, un planeta en movimiento.
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Para calcular el periodo sinddico (S) se utiliza la siguiente formula:
S =60"/(avanceprom/dia)’, (5.5)

donde los 60’ corresponden al didmetro solar dos veces, es decir, para una vuelta completa y el valor
“(avance promedio/dia)” corresponde al avance promedio de la mancha en minutos de arco.

Entonces, se tiene que el periodo sinddico es:
S =60/2.66 ['/dia] =22.5dias. (5.6)

Con este valor ya se puede calcular el periodo sideral que es el periodo “verdadero” de rotacion, en
relacion a las estrellas, las cuales se consideran puntos fijos en el espacio.

El periodo sideral (P) se obtiene de la siguiente manera:

P=(S-E)/(S+E), (5.7)

donde E es igual a 365.25 dias (un afio sideral terrestre). Entonces:

P =(22.5-365.25)/(22.5+365.25) = 21.96 dias. (5.8)
El valor del periodo sinddico y del periodo sideral no debe variar por mds de un dia.

De este ejercicio se puede notar que las manchas solares no avanzan lo mismo cada dia y que a
medida que se acercan al centro del disco solar se mueven mds rdpido. También, es importante notar
que el cdlculo no corresponde exactamente con el valor antes mencionado en el Capitulo 1 de ~25 dias
de rotacion en el ecuador (aunque si se encuentra en el orden de magnitud esperado), esto puede ser
gracias a varios factores como que: la mancha no se encuentra exactamente en el ecuador; no se estd
tomando en cuenta la geometria del Sol (se estd considerando como una proyeccion plana para esta
primera aproximacion); se estd trabajando con imédgenes donde no hay una delimitacion clara entre pixel
y pixel por lo que las medidas de la distancia recorrida por la mancha cada dia pueden variar y, por lo
mismo, puede variar el limite hasta donde se considera tanto la mancha, es decir desde qué parte de la
mancha se comienza a medir, asi como el limbo solar.

Ahora, este cdlculo simplemente nos permite darnos cuenta del periodo de rotaciéon de la mancha
a cierta latitud, para realmente poder obtener la rotacion diferencial del Sol habria que seguir manchas
solares a diferentes latitudes y en distintas fases del ciclo solar.

5.5. Utilidad de las Imagenes

Las fotografias aqui presentadas, asi como algunas otras del acervo del Laboratorio de Ciencias Geoes-
paciales han sido utilizadas con fines tanto académicos como divulgativos.
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La fotografia del dia del eclipse, especificamente la obtenida a las 13:09 hrs tiempo local (18:09hrs
TU), fue utilizada para un pdster como parte del proyecto “Obtencion de imdgenes solares en el LACIGE
para proveer de informacion de actividad solar al LANCE ” realizado por Pedro Reyes Marin, Mario
Rodriguez, Julio Mejia y Oyuki Chang pertenencientes a la facultad de Ciencias Fisico Matematicas
de la UMSNH, la ENES Morelia UNAM vy la Unidad Michoacdn del Instituto de Geofisica también de
la UNAM. Dicho poster fue presentado en el Congreso Nacional de Fisica 2017. Asi mismo la imagen
obtenida el 08 de septiembre a las 10:46 tiempo local (15:46 TU) también fue utilizada en el pdster.

Obtencién de imagenes solares en el LACIGE para

proveer informacion de actividad solar al LANCE

FisMat
Pedro Alberto Reyes Marin®  Julio César Mejia Ambriz®  Mario Rodriguez Martinez™ Oyuki Chang™

1. Faculiad de Ciecias Fisce Masmaicas — UMSNH
I COMACYT, LAWCE, insiiunia de Genfisica, Unidad Michoacan - UINAW
. Labormiono de Ciencias Geoespaciales, Escucla Macional de Esnidios Supesiores Unidad Moreka — LINAM
I¥. LANCE, Inssitun de Goofisica, Unidad Michoacan — LKA
Contactn: pedro_alberto mdhotmail com
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Figura 5.25:  Poster
utilizado en el Con-
greso Nacional de
Fisica 2017 donde se
incluyen  imdgenes
obtenidas en el
Observatorio  Solar
de la ENES Morelia.
Cortesia de Pedro
Reyes Marin.
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Algunas de las imédgenes obtenidas en el mes de septiembre, incluyendo la del 08 de septiembre
obtenida a las 10:46 tiempo local, serdn incluidas en el trabajo “Space Weather Events, Hurricanes,
and Earthquakes in Mexico in September 2017 realizado por Gonzdlez-Esparza et al., (2018) y que se
encuentra en proceso de publicacidn en la revista Space Weather..

Las fotografias también son integradas en el reporte semanal del Laboratorio Nacional de Clima
Espacial (LANCE) el cual estd conformado por el Servicio de Clima Espacial México (SCiESMEX),
el Repositorio Institucional de Clima Espacial (RICE), el Centro de Supercomputo de Clima Espacial
(CESCE) y la Red de Instrumentacion de Clima Espacial de la UNAM y de la Universidad Auténoma
de Nuevo Leon.

Como se menciona en el parrafo anterior, cada semana (en la medida de lo posible) se integran
las imédgenes solares al reporte generado por el LANCE el cual, habla sobre las condiciones de viento
solar, rayos cdsmicos, estado de la ionosfera, entre otros temas, que ocurrieron durante esa semana. Las
imdgenes brindan de un apoyo observacional al estado de la cromosfera solar, de modo que se pueda
ver como se encontraba el sol antes, durante o después de algin evento registrado por el laboratorio.

m

Imagen de la cromosfera solar en
H-Alpha (65628 A) para el
25/5ep/2017, 17:29 hrs TU

imigenes ce i3 cromosters
sclar an H-Alpha (85323 A)
cara ol dis ZEOS2018. 1545
hes TU.

La regidn activa 2682 es la misma
regién activa 2673 responsable de
dos fulguraciones clase X a
principios de este mes y que
reaparece esta semana

La imagen muastra un
acercamienic 3 I regdn
activa 2712

También se observa el paso de la
region activa 2681 por el disco
solar

(@) (b)

Figura 5.26: Diapositivas del reporte semanal del LANCE. a) Semana del 25 al 28 de septiembre del 2017. b) Semana del
28 al 31 de mayo del 2018. Crédito: LANCE.

En el sentido de la divulgacion de la ciencia, las fotografias solares han sido utilizadas para algunos
eventos. Por ejemplo, se realiz6 una pequefia muestra de las fotos para la Semana Mundial del Espacio
2017 organizada por la Licenciatura en Geociencias de la ENES Morelia con apoyo de la Unidad Mi-
choacdn del Instituto de Geofisica, donde ademads se realizaron visitas guiadas del observatorio solar y
al LACIGE a grupos de escuelas primarias, secundarias y preparatorias. Durante estas visitas se mostro
el quehacer del laboratorio y del observatorio explicando qué observamos, como observamos y por
que es importante el monitoreo del Sol. También, se explicé el proceso de obtencion de las fotografias
y se mostraron algunas de estas explicando qué se podia observar y en qué consistian los fenémenos
fotografiados (manchas solares, filamentos, prominencias, espiculas).
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En otro evento se utilizaron algunas fotografias, las del eclipse por ejemplo, como parte de la ex-
posicion fotografica “César Canti: Espacio Profundo” que se inaugurd el 26 de enero de 2018 en el
Centro Cultural UNAM Morelia y que era un reconocimiento al trabajo del astro-fotégrafo mexicano
César Cantu. También, se realizé un poster para dicha exposicion, explicando de manera muy general
el procedimiento de obtencion, procesado y andlisis de las fotografias (ver figura 5.27).

ESCUELA
NACIONAL

Ahora que ya tenemas la fotografia en “crudo” hay que continuar procesindola para darle calidad.
Para esto se utiliza Photoshop, con el cual borramos cualquier mancha o error que pudiera tener la
imagen, ademis se afiade el logotipo del observatorio y la hora a la que se tomé dicha imagen.
Fi colorala fia y (listo! Tenemos una imagen de alta calidad del Sol.

Desde hace mucho tiempo se sabe que el Sol es un cuerpo celeste donde se dan lugar gran cantidad de
fendmenos fisicos, tales como Eyecciones de Masa Coronal (EMC), fulguraciones, prominencias, etc. Asi
que comprender mejor los procesos que tienen lugar en el Sol es de importandia para comprender la
fisica de nuestro sistema solar y épor qué no? La fisica del universo.

Figura 1.1 5ol &) imagen del disco
| solar compieto se pueden aprocar
a3 regiones Hcthas (10035
britantes).

8} acercamiento a L regidn oeste
el daco. 56 pusde obienar una
 fuguracion scbre ol dnco soar

Acercamiento de s
regidn este. A) Destaca
wna regidn actha (2673
de gran tamatio.

B) 5¢ obsenva 010 uka
region active con sus
manchas solares

Eclipse Parcial de Sol (21 agosto 2017)

El pasado 21 de agosto se observé un eclipse parcial de Sol en todo el territorio mexicano. Un eclipse es
un evento donde la Luna, en su fase nueva, al quedar alineada entre el Sol y la Tierra, proyecta una
sombra sobre nuestro planeta presentando dos componentes: una que se llama “umbra®, que es la parte

La astrofotografia presenta una gran oportunidad para estudiar la actividad solar de manera
observacional. En este trabajo se monitorea y estudia al Sol especificamente en la longitud de onda del H-
alpha (6562.8 A), que nos permite observar la atmésfera que se encuentra por arriba de la superfice solar

(Fotosfera), es decir, nos permite adentrarnos en la atmdsfera solar (Cromosfera baja) donde podemos.
observar muchas mds estructuras que si viéramos sélo la Fotosfera.

Para obtener las fotografias se utiliza un telescopio solar con un filtro especial. Al telescopio se le afiade
una cdmara que toma video en blanco y negro. Las imagenes se utilizan para estudiar la dindmica de las
regiones activas en el disco solar diariamente a través de técnicas implementadas en el Laboratorio de
Ciencias GeoEspaciales (LACIGE, www lacige unam.mx).

Una vez que tenemos el video es tiempo de procesario para obtener una imagen de buena calidad.

mas oscura de la sombra y la otra que es la “penumbra”, una regién mas amplia, pero menos oscura. En
todos los lugares en la Tierra por donde pase la umbra el edlipse se observard de forma total (que es el
caso de una amplia zona de los Estados Unidos de América). Por otro lado, la region donde pasa la
penumbra el eclipse sdlo se verd de forma pardial, que es el caso del nuestro pais para este eclipse.

Fue posible observar el eclipse desde el Observatorio Solar de la ENES UNAM, Morelia desde donde se
obtuvieron varias fotografias en las cuales se puede apreciar claramente el paso de la luna frente al disco
solar .

Figuna 4. prarcial del Sal como te beervd en el Obienatona Solu de la
ENES Morelia. Nota: en euta secuencia no s muestran todas Las imagenes obtenidas ese 63

Figura 2 A) Fl telescopio solar utilizado en s captura de videa. B} Captura de pantalls del software RegStax &
wideo. €] 3 aplado

de imagen. D) Procesamiento de 1a imagen en Photashop. mdgenes ontesis de Pedro Aeyes Marin Sk ) 3037, de i

Figura 5.27: Poster utilizado en la exposicion fotografica “Cesar Cantui: Espacio Profundo” realizada en el Centro Cultural
UNAM en Morelia.

En otro intento por popularizar el trabajo realizado en el observatorio, ocasionalmente se suben algu-
nas fotografias del dia al grupo SolarActivity de Facebook, el cual consiste en un grupo de entusiastas de
la observacion solar tanto académicos como aficionados. Dentro del grupo se selecciona una fotografia
sobresaliente como la “Foto del dia”. Algunas fotografias del observatorio han sido seleccionadas como
fotos del dia.



136 CAPITULO 5. CASOS DE ESTUDIO Y RESULTADOS

PICTURE OF THE DAY

by Aranza Fernandez
February 7th, 2018

Figura 5.28: Fotografia tomada el 05 de febrero del 2018 y seleccionada por la pagina web SolarActivity como la foto del
dia (07 de febrero).

5.5.1. Acervo Fotografico del Laboratorio de Ciencias Geoespaciales

Durante el periodo de junio 2017 a mayo 2018 se han obtenido fotografias del Sol de buena calidad
practicamente de manera diaria. Cuando no se obtienen fotografias se debe a que las condiciones de
humedad y lluvia o de nubosidad no eran adecuadas para realizar una buena observacion.

A lo largo del periodo antes mencionado se han obtenido un total de ~758 fotografias, siendo agosto
el mes con mds imdgenes: 133. Sin embargo, eso no significa que sean las mejores imdgenes ya que
hay que recordar que no todos los dias son iguales y el seeing puede variar considerablemente de un
momento a otro.

Aunque este acervo puede considerarse como una buena base, hace falta aumentar las longitudes de
onda en las que se observa de modo que se obtenga una visién mds completa del Sol, ya que si se observa
en varias longitudes de onda distintas se pueden observar fendémenos o caracteristicas diferentes y asi
se puede obtener imdgenes de un mismo momento con caracteristicas diferentes. Esto puede ayudar a
entender mejor el comportamiento y la dindmica del Sol. Un ejemplo, son la imdgenes en Call K (ver
figura 5.30) que el observatorio recientemente ha comenzado a obtener gracias a la obtencioén de un
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Total de fotos por mes. Periodo julio 2017 - mayo 2018

I | | I ‘ i Total de fotos
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g z
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Figura 5.29: El ntimero de fotografias obtenido cada mes en el observatorio.

filtro que permite el paso de dicha longitud de onda (398nm) el cual se coloca en la cdmara digital.
Este filtro puede ser utilizado con el reductor focal antes mencionado ya que se utiliza con el telescopio
Meade ETX-90EC Astrolelescope que tiene una distancia focal de 1250mm.

Figura 5.30: Primera fotografia so-
lar tomada en la longitud de onda
de Ca Il K por el observatorio solar
de la ENES Morelia.
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Capitulo 6

Conclusiones y Trabajo a Futuro

A lo largo de este trabajo se ha podido ver el potencial de la astrofotografia como herramienta de
investigacion cientifica y al mismo tiempo como herramienta de apoyo a la divulgacion de la ciencia.
Uno de los propésitos de este trabajo fue generar imédgenes solares de buena calidad que pudieran ayu-
dar a explicar los fenémenos solares al publico en general para generar interés en las Ciencias Espaciales.

Estas fotografias pueden ser utilizadas dentro de un libro, en una exposiciéon, como material mu-
seogréfico, como parte de una seccion fija en un periddico, compartidas en redes sociales o como
parte de una investigacion cientifica como es el caso donde las imdgenes se utilizan como parte de la
investigacion y el monitoreo de Clima Espacial del LACIGE y el LANCE.

La astrofotografia presenta una propuesta valiosa e innovadora que complementa y amplia las téc-
nicas actuales de investigacion solar. Ademds puede fomentar la participacion del publico al ser una
actividad relativamente facil de realizar y de bajo costo, es decir, no se necesita material sumamente
avanzado para realizarla. Este tipo de proyectos de ciencia ciudadana resultan muy valiosos ya que
no solo proveen a la gente de informacién cientifica y tecnolégica también, hacen notar el valor de
la actividad cientifica y todo el trabajo que esta conlleva. Bajo esta idea, seria importante fomentar la
creacion de una pdgina web de ciencia ciudadana, como la que ya se tiene en CONABIO, para que no
solo se integre a la comunidad con informacion y datos, sino que a partir de esa informacion el publico
pueda realizar proyectos de fotografia solar siguiendo una metodologia clara que le permita conocer de
manera precisa como y qué se necesita para hacer observaciones del Sol, por ejemplo.

La relevancia de la divulgacion cientifica reside en su labor de generar una conciencia colectiva del
mundo que nos rodea para asi desmitificar las pseudo-ciencias al mismo tiempo que, intenta generar
un interés por parte del publico hacia los temas de ciencia y tecnologia (tanto actuales como pasados)
donde el resultado sea una sociedad involucrada con el entorno global que la rodea. Ademads, en la
vida cotidiana es necesaria la participacion responsable de todas las actividades sociales por lo que
se requiere que haya comunicacion entre ellas. Por eso la comunicacion de la ciencia resulta de gran
importancia en la sociedad actual.

139
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Las fotografias generadas como parte de este proyecto requieren del aprendizaje de distintas téc-
nicas de andlisis, reduccién y procesamiento de imagen y video que pueden considerarse valiosas no
solo para la astrofotografia pero también dentro de otras disciplinas, lo que deberia fomentar el apoyo
interdisciplinario en materia de divulgacion para generar productos de calidad que involucren distintas
técnicas (artisticas, por ejemplo) pero que no deformen el mensaje cientifico y que sean capaces de
ayudar a la ciencia a proveer de contexto sobre distintos temas.

Segtn lo anterior es necesario fomentar la divulgacion cientifica como profesion y como linea de
investigacion, ademds de ensefiar a realizarla desde niveles como la licenciatura para tener mejores
encuentros con el publico donde la presentacion de contenidos sea efectiva asi como la comprension y
apropiacion de los mismos.

Como se menciond anteriormente, la realizacion de medidas de las estructuras solares observadas
en las fotografias ayuda a dimensionar las escalas y los fendémenos con los que trabajan las Ciencias
Espaciales y, en este caso, la fisica solar, ya que aunque en las imédgenes las distancias y tamafios
se ven pequefios en realidad son enormes. Con este tipo de actividades no solo se puede informar al
publico sobre la fisica solar, también son muy ttiles para la formacién de estudiantes de Geociencias,
especificamente del drea de Ciencias Espaciales ya que, como se mencion6 anteriormente, proveen de
contexto sobre el entorno solar y sus dimensiones, ademds permiten que los estudiantes se den cuenta
del quehacer cientifico que se lleva a cabo en un laboratorio como el LACIGE y al mismo tiempo las
actividades brindan experiencia practica que en un futuro puede ser de mucha ayuda para los estudiantes.

Se pudo notar que las condiciones atmosféricas afectan de manera considerable las observaciones
solares siendo las mds importantes la temperatura y la humedad. Sin embargo, la temperatura es el
factor que tiene un impacto mayor y que, ademds, puede compensar los otros efectos de turbulencia
atmosférica. Al mismo tiempo se puede concluir que las mejores condiciones de observacion se dan
en los dias templados a frios (temperaturas <21°C) y secos, ya que la atmdsfera se encuentra mucho
mds estable (vibra menos) en esos dias. Sin embargo, es importante hacer un muestreo atmosférico més
preciso a partir de sensores que operen en una longitud de onda similar a la del telescopio. Actualmente
esto ultimo se estd trabajando en el LACIGE.

Siguiendo la idea anterior se observd que los mejores meses para obtener fotografias solares son
desde mediados de agosto a mediados de noviembre ya que no solo la temperatura baja, lo que puede
ayudar a compensar cualquier aumento de humedad que pudiera darse, también hay vientos, cuestion que
ayuda a mover los componentes contaminantes de la atmdésfera que pueden afectar las observaciones. El
principal problema de dichos meses es la cantidad de nubes sin embargo, no es un problema demasiado
importante ya que como se observo en los casos de estudio los periodos de observaciéon son maximo
de una hora (incluso menos) lo que da oportunidad a que se de una ventana de observacion. Se podria
pensar que el invierno es la mejor época del afo ya que las temperaturas son mds bajas que en cualquier
otra época, la mayoria de los dias estin despejados y casi no hay viento. Sin embargo, es la falta de
viento lo que en realidad no ayuda ya que, las capas mds bajas de la atmdsfera no se mueven, y se forma
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una capa de contaminantes, aerosoles, etc., que no permite que las condiciones de seeing sean favorables.

Como parte del trabajo a futuro estd la realizacion de una galeria fotografica accesible tanto al piblico
como a otros investigadores para que sea posible utilizar las imdgenes obtenidas en el observatorio con
fines académicos o como método de divulgacion cientifica. De hecho, la realizacion de dicha galeria es-
td en proceso y en breve se pondran las imagenes en la padgina web del LACIGE (www.lacige.unam.mx).

También es importante comenzar a desarrollar escalas/medidas de seeing para observaciones solares
de modo que las condiciones atmosféricas puedan ser clasificadas en un lenguaje comin que no resida
en lo subjetivo. En este sentido es importante, en un futuro proximo disefiar, y construir, un dispositivo
que pueda medir directamente el seeing en longitudes cercanas al Ha.

En conjuncién con lo anterior, es necesario buscar la posibilidad de controlar los telescopios y el
observatorio de manera remota de modo de la obtencion de las imdgenes y el monitoreo del Sol sea
mads sencillo de realizar y, sobretodo, sea mds continuo. También, es de gran importancia fomentar la
creacion de una red nacional de observatorios solares para tener un monitoreo mucho mads efectivo y
que realmente esté al servicio de nuestro pais para que que, al mismo tiempo, funcione para que México
pueda contribuir mds y mejor a la investigacion solar y a las Ciencias Espaciales.

Ademds, ya que se tiene un acervo cuantioso en la longitud de onda de Ha ahora seria muy bueno
complementar estas observaciones con otras realizadas en alguna otra longitud de onda, como la del
calcio K que permite observar la fotosfera solar. El proceso para la obtencion de imdgenes en Ca Il K es
un poco mds complicado, ya que mediante algunas pruebas realizadas en el LACIGE, ha sido posible
observar que se necesita un mejor comportamiento de la atmésfera (en comparacion con el Ha) y, quiza,
una cdmara fotografica mas adecuada a esta longitud de onda.



142 CAPITULO 6. CONCLUSIONES Y TRABAJO A FUTURO



)

Apéndice A

A continuacion se presenta el codigo utilizado para leer y mejorar el archivo FITS inicial de Registax
v6 y dar un buen encabezado a los archivos FITS generados del Laboratorio de Ciencias GeoEspaciales.

#!usr/bin/python

# Programa para leer imagenes FITS del Observatorio que forma parte del
# Laboratorio de Ciencias GeoEspaciales (LACIGE) de la UNAM.

# Escuela Nacional de Estudios Superiores UNAM Morelia.

e Por: Mario Rodriguez Martinez , ENES-UNAM, Morelia.

# Version: 1.0.1

E Fecha: 02/abril /2018
#HH#HHHAHHHAHHHAHHHAHHHHHH A A HHAHHHAHHHAHHHAHHHAHHHAHHH AR H A HHAAAH SRR A HHH A HHH A HHH
__institution__ = "ENES-UNAM, unidad Morelia"

__author__ = "Mario Rodriguez—Martinez"

__copyright__ = "LACIGE-UNAM"

__version__ = "1.0.1"

__maintainers__ = "Mario Rodriguez—-Martinez , Aranza Fernandez A. del C."
__email__ = "mrodriguez@enesmorelia.unam.mx"

__status__ = "Development"

S st e st st s s st e se st e sk s s s s st se s st e se st s se s s s s st s s st e s st st s s st se s st s se st s s st st s st s skt s sk stk sk st se skt s sk st s sk sk sk skt s
import pyfits

from datetime import date, time, datetime

import subprocess # <<——— Para correr comandos shell desde PyThon

import astropy .time

import dateutil.parser

import ephem

# Para generar la estampa de tiempo

s time = datetime .now () .strftime (’ % Yo %dT 9H: JdVE %S )

H

# Se ejecuta el software FV NASA’s HEASARC: software:

print (’ )

print (’Ejecutando FV de NASAs HEASARC software ... ")

print (’Mas informacion: https ://heasarc.gsfc.nasa.gov/ftools/fv/")
subprocess .run ([ "fv5.4 _pc_linux/fv5 .4/./fv", "commands.fv"])

#

ki

3 hdulist = pyfits.open(’xfile2.fit’)

print(’ )
print ( *#*#*% Informacion relevante del archvico FITS seleccionado: )
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s pyfits.info("xfile2.fit") # Se solicita informacion del archivo.
37 print(’’)

3 #

39 # Modificando el HEADER

40 prihdr = hdulist [0]. header

41 prihdr [’OBJECT’] = (’SUN’, *Object observed’)

4 prihdr [ INSTRUME’] = (’SKYRIS445m’, ’Celestron camera, 30 FPS’)

43 prihdr [ ’EXPOSURE’] = (17, '[s] for 500 FRAMES’)

4+ prihdr [ TOBSERVER’] = (’LACIGE-UNAM’, 'LACIGEs Solar—Observatory ’)

45 prihdr.set(’LACIGEK]’, "———————— LACIGE Keywords Section 1: )

4 prihdr.set(’OBS-SITE’, ’*Observatory’, 'LACIGE. Lat:19d38m, Log:101d13m”’)

47 prihdr.set(’OBS-URL’, ’http ://www.lacige .unam.mx/’, 'LACIGE-Website )

4s prihdr.set (’PLATESC’, 1.94, ’[arcsec/pixel]’)

49 prihdr.set (’TELESCOP’ , SMAX90mm’, ’Solar Max 90mm, f=800mm’)

so prihdr.set ("WAVELNTH’ , 6562.8, ’[A] wavelength of observation’)

si prihdr.set (’DATE’, str(time), *Date FITS file was generated’)

s> # Trabajando con las fechas de observacion:

s3 d_o = prihdr [ "DATE-OBS’ ]

s+ h_o = prihdr[ TIME-OBS’ ]

s5syr = 2000 + float(d_o[6:8])

s dd = float(d_o[0:2])

ssmm = float(d_o[3:5])

ss hh = float(h_o[0:2])

so mi = float(h_o[3:5])

0 ss = float(h_o[6:8])

oo fecha = str(int(yr)).zfill (2)+str(int(mm)).zfill (2)+str(int(dd)). zfill (2)

o fecha2 = str(int(yr)).zfill (2)+’/ +str(int(mm)).zfill (2)+ / +str(int(dd)). zfill
(2)

3 hora = str(int(hh)).zfill (2)+str(int(mi)). zfill (2)+str(int(ss)).zfill (2)

¢+ # Posicion del Sol en el cielo para la fecha de observacion:

s dt = dateutil.parser.parse(fecha+hora)

¢ timee = astropy.time.Time(dt)

¢ prihdr.set(’J2000°, timee.jd, ’*Julian 2000.0 date—-obs’)

s # Calculando ephimerides del Sol:

© sun = ephem. Sun ()

sun.compute (fecha2 ,epoch=2000)

71al = sun.ra # Right Ascension (RA)

72 a2 = sun.dec # Declination (Dec)

73 # Convirtiendo ambos valores a radianes:

74 ar = repr(ephem. hours(al))

75 dec = repr(ephem.degrees(a2))

76 prihdr.set(’RA’, ar, 'Right ascension (radians)’)

77 prihdr.set(’DEC’, dec, ’Declination (radians)’)

73 prihdr [ 'COMMENT’ ] = (’—— Aditional Comments ———")

79 prihdr.set ('COMMENT’, ’This LACIGE product has been produced to get’)

so prihdr.set (’COMMENT’, ’daily H-Alpha images from the Sun in Mexico. )

gt prihdr.set(’COMMENI’ , ’Copyrights@LACIGE-UNAM’)

22 # Se escribe el nuevo archivo FIT que contiene la nueva informacion:

$3 hdulist. writeto (’sun’+fecha+’_"+hora+ . fits’, clobber=True)

sa #

7C
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# Se elimina el primer archivo FIT:

subprocess .run ([ "rm", "xfile2.fit"])
H o steskokokoskoskosk sk sk skoskok sk skoskok sk skoskok skoskskok F IN st sfe sk sfe sk sk sk sk sfe sk st sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk sk skok
print(’’)

print (s sk sk ok sk sk ok ok ok sk sk ok ko sk sk ok ok ok sk sk ok ok ok ok sk ok ok ok ok k%)
print (’Author:’,__author__)
print (’ Copyright:’,__copyright__)

print (’ Version:’,__version__)

print (’E-Mail:’,__email__)
print(’Maintainers:’ ,__maintainers__)
print(’Institution:’,__institution__)

print (’ & & % % k k k k k ok sk k k &k Kk %k k k k k k k k *k *k k & %k Kk *k k)
# END
plt.show ()
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Apéndice B

Este apéndice presenta un disco compacto que contiene las imdgenes trabajadas en esta tesis (especifi-
camente en el capitulo 5) en caso de que se desee verlas con mds detalle. A continuacion se describe
qué es lo que se observa en cada imagen.
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Figura B.1.0, Figura B.2.0 y Figura B.3.0: Imdgenes obtenidas el 21 de agosto de 2017 a las
12:10 hrs, 13:09 hrs y 14:08 hrs tiempo local. Se observa el eclipse parcial de Sol visto desde la
ciudad de Morelia. En la region central del disco se puede ver la region activa 2671 y en la zona
este se observa una pequefia region activa sin nombrar.

Figura B.1.1, Figura B.2.1 y Figura B.3.1: Mismas fotografias que las figuras B.1.0., B.2.1
y B.3.1. Sin embargo, se afadieron los resultados de las medidas realizadas sobre la imagen:
Distancia cubierta por la sombra de la luna; y distancia entre las manchas solares.

Figura B.4.0: Imagen obtenida el 08 de septiembre 2017 a las 10:46 hrs tiempo local. Se observa
la region oeste del disco solar donde se encuentran las regiones activas: 2673, 2674 y 2679.
También se observan los remanentes de una fulguracion clase X9.3 que se dio el 06 de septiembre
del mismo afio.

Figura B.4.1: Misma fotografia que la figura B.4.0. Se aiadié el resultado de la medida de la
distancia entre las manchas solares.

Figura B.5.0: Imagen obtenida el 18 de septiembre de 2017 a las 11:40 hrs tiempo local. Se
observa la region este de disco donde se puede ver un filamento.

Figura B.5.1: Misma fotografia que la figura B.5.0. Se afiadi6 el resultado de la medida de la
longitud del filamento.

Figura B.6.0: Imagen obtenida el 18 de septiembre de 2017 a las 11:40 hrs tiempo local. Se
observa la region oeste del disco donde se puede ver una pequefia mancha solar asi como un
filamento.

Figura B.6.1: Misma fotografia que la figura B.6.0. Se afiadi6 el resultado de la medida de la
longitud del filamento asi como las medidas de los radios de la umbra y penumbra de la mancha.

Figura B.7.0: Imagen obtenida el 27 de septiembre de 2017 a las 13:13 hrs tiempo local. Se
muestra la region este del disco solar donde se observan las regiones activas 2682 y 2683.
También, se puede observar un filamento a la derecha de la region 2683 y otro mds debajo de la
region 2682.

Figura B.7.1: Misma fotografia que la figura B.7.0. Se afnadi6 el resultado de la medida de la
longitud de los filamentos asi como la medida de la distancia entre las manchas.

Figura B.8.0: Imagen obtenida el 02 de octubre de 2017 a las 13:29 hrs tiempo local. Se muestra
la region oeste del disco donde se observan las regiones activas 2682 y 2683 que, desde el 27 de
septiembre, avanzaron hacia el limbo oeste solar. Se puede observar un filamento de gran tamafo
entre las dos regiones activas.

Figura B.8.1 y Figura B.8.2: Mismas fotografias que la figura B.8.0. Se afiadieron los resultados
de las medidas realizadas sobre la imagen: Distancia entre las manchas solares (figura B.8.1);
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longitud del filamento y medidas de los radios de la umbra y penumbra de cada mancha (figura
B.8.2).

Figura B.9.0: Imagen obtenida el 20 de octubre de 2017 a las 12:08 hrs tiempo local. Se muestra
la region oeste del disco donde se puede observar un filamento de gran tamafo.

Figura B.9.1: Misma fotografia que la figura B.9.0. Se anadi6 el resultado de la medida de la
longitud del filamento.

Figura B.10.0: Imagen obtenida el 20 de octubre de 2017 alas 12:09 hrs tiempo local. Se observa
la region este del disco donde se puede ver una gran prominencia sobre el limbo solar.

Figura B.10.1: Misma fotografia que la figura B.10.0. Se anadi6 el resultado de la medida de la
longitud (horizontal) de la prominencia.
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