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INTRODUCCION

En el Sol ocurren fenémenos que producen un aumento sibito de la
emisién en diversas longitudes de onda. Dentro de dichos fenémenos estan
los Eventos Explosivos (EEs) que se observan en lineas espectrales del ul-
travioleta (UV), los cuales son observados en la Regién de Transicién (RT)
Cromosfera-Corona.

En la RT se observa un gradiente de temperatura muy grande (la temper-
atura va de 10* K en la Cromosfera a 10° K en la Corona) lo cual plantea las
preguntas de cudl es el origen de la energia que calienta la Corona y median-
te qué proceso o procesos se transforma dicha energia en energia térmica,
aunque hay consenso de que la energia magnética puede ser un elemento
importante.

Los EEs ocurren en las escalas espaciales mas pequenas que se han estu-
diado en la RT, se han observado a lo largo de todo el disco solar y su tasa de
ocurrencia es de mas de mil eventos por segundo. Por eso, aunque la energia
de cada EE es baja (10% ergs) el conjunto de los EEs que ocurren sobre todo
el Sol puede aportar una energia importante para el calentamiento coronal.

Hasta ahora, en los EEs reportados en la literatura, no se ha hecho un
estudio detallado de la estructura debido a que no se tiene la certeza de haber
captado la fuente completa del EE, tanto temporal como espacialmente. Gen-
eralmente se usan mediciones que no dan la posibilidad de estudiar la misma
posicién en diferentes tiempos o bien no cubren un campo que abarque la
fuente en direcciéon EW.

También, se han estudiado las extensiones de los EEs considerando la
zona en la que aumenta la amplitud de la linea espectral, sin distinguir si el
aumento ocurrié en alguna longitud de onda particular de la linea. Es decir,
no se han estudiado las extensiones de las fuentes en las longitudes de onda
centrales, ni tampoco las extensiones en las longitudes de onda azul y roja
las cuales se producen por movimientos de plasma en direccion radial.

Con rutinas en la plataforma de computo IDL y diversos criterios de
seleccién aseguramos identificar el maximo de cada evento seleccionado tanto
espacial como temporalmente, utilizando mediciones tomadas en régimen de
escaneo.

Con tiempos de integracién cortos y el minimo campo en direccion EW
que abarque la fuente completa aseguramos escalas de espacio-tiempo lo su-
ficientemente pequenos para distinguir la evolucién de la fuente de un solo
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EE. Estos también evitaron la superposicién de un nimero considerable de
EEs, lo que permitio acercarnos mas a la estructura real.

El objetivo del presente trabajo de tesis es estudiar la estructura de las
fuentes de EEs. Analizamos las funciones de la amplitud en direccion NS
para diferentes tiempos antes y después del maximo y encontramos que la
estructura de las fuentes tienen varias componentes espaciales que se pueden
generalizar en tres tipos.

La forma de la estructura que observamos puede ser consecuencia de la
geometria observacional o de otras causas como puede ser por caracteristicas
intrinsecas del fenémeno fisico.

Comparamos el tamano observado con el tamano que se tendria al suponer
fuentes proyectadas de diferentes formas geométricas simples y encontramos
que la variacién del tamano de la fuente en términos de la distancia al centro
del disco solar no es mondétona. Los tamanos observados difieren pero sin
seguir una funcion evidente.

Por otro lado, encontramos que los EEs tienen posiciones preferenciales
y que los tiempos de ocurrencia del méximo para las diferentes componentes
espectrales son diferentes. El maximo de la componente azul aparece tiempo
después que el maximo en el central; lo que indica que efectivamente estamos
aislando con los tiempos de integracién EEs independientes. Sin embargo,
es posible que en un mismo EE ocurran varios procesos de liberacién de en-
ergia, o bien, que haya movimientos de plasma simultdneamente en varias
direcciones, que darian como resultado la observaciéon de las varias compo-
nentes espaciales.

La densidad de EEs encontrados en una latitud diferente al Ecuador es
mucho mayor. El hecho de que los EEs ocurran en posiciones preferenciales
puede ser una de las causas de que las funciones espaciales tengan varias
componentes espacialmente. Que tengan varias componentes espaciales y el
que haya posiciones preferenciales los EEs bien podria argumentar a favor de
que los EEs ocurran con mayor frecuencia en las fronteras de las superceldas
como se ha sugerido en la literatura.

Se usaron observaciones de uno de los instrumentos que estan a bordo del
satélite SOHO (por las siglas en inglés de Solar and Heliospheric Observatory).
SoHO cuenta con 13 diferentes instrumentos dedicados a observar el Sol. Uno
de ellos es el Solar Measurement of Emitted Radiation (SUMER) el cual
consta de un telescopio y un espectrografo para hacer observaciones en el UV.
Analizamos observaciones en la linea de SiIV a 139.37nm en un régimen de
escaneo que produce espectros para una zona del Sol con 6” en direccién EW



y 120" en NS, que permiti6 identificar el lugar en el que ocurrié la maxima
amplitud y medir la extensiéon de los EE.

Se estudié la factibilidad de acercarnos a la forma real de las fuentes de los
EEs en base a geometrias simples como son: el cono, el cilindro y la esfera. Se
eligieron estas figuras ya que se pueden explicar fisicamente. Se encontré la
relacién del volumen y el area entre estas figuras. Esto nos puede decir que
tanta diferencia hay en la perspectiva de la fuente a diferentes distancias al
centro del disco solar vistos por un observador y que tanta diferencia puede
haber en las energias involucradas para las diferentes geometrias. Para las
tres geometrias el tamano que se observa es el mismo, y la proyeccién de la
fuente en el centro del disco es un circulo.

El volumen de una esfera estd determinado por Vesferq = %7?7“3, mientras
que para un cono V,,,, = %m’zhmm y para un cilindro Viingro = 7% heitindro-

Si suponemos que Vegfera = Veono = Veitindro ¥ que el radio r es el mismo
para todas las figuras, entonces se encontré que el cono requiere tener una
altura de heono = 4r mientras que el cilindro requiere heijingro = %r.

Se estimé la energia que cederian para el calentamiento coronal los EEs
que se analizaron en este trabajo por dos de los mecanismos que se conocen
de pérdida: radiacion y conduccién.

La cantidad de flujo radiativo depende del volumen, entonces nosotros
podemos considerar que el volumen es el mismo. En ese caso, si la fuente fuera
conica presentaria radiaciones mas grandes a diferentes distancias del centro
del disco. El cilindro también presentaria variaciones pero no pronunciadas y
la esfera presentaria un tamafo constante para cualquier distancia al centro
del disco.

Al drea de una esfera es Agsperq = 4712, para un cono es Agpn, = mr? +

h2,..+ r?y para un cilindro es Aciiindro = 277 Recitindro-

Para el caso en que tenemos un volumen y un radio definidos, Acsfera =
4r? mientras que Aeono = (14+V17) 7% ¥ Acitindgro = S7r?. Es decir, Aegfera =
%Acilmdrm y Acono = 1‘3Aesfera,'

El flujo conductivo es directamente proporcional al area. Entonces el flujo
conductivo es mayor en el caso de una fuente conica que en el caso de una
cilindrica y una esférica. Por lo tanto, una fuente cénica perderia mas rapido
la energia por flujo conductivo y el tiempo que emitiria seria mas corto que
para el caso de las otras figuras geométricas.

Una fuente espectral puede tener una forma geométrica que no necesaria-
mente es igual a las otras. Esto dice, que la geometria tiene implicaciones en
el tiempo que emite una componente espectral respecto de las otras compo-



nentes (roja y azul). Por ejemplo, una fuente cénica tardarfa menos tiempo
que una esférica o una cilindrica. Entonces si una componente de las fuentes
espectrales es conica seria la primera en desaparecer.
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Una de las metas de las Astrofisica actual es encontrar las contribuciones
de los diferentes mecanismos que existen para calentar a la Corona Solar.
Nosotros creemos que los EEs tienen una contribucién importante a este
calentamiento. Es muy poco lo que se sabe de los EEs.

El SUMER tiene la tarea de estudiar al Sol en varias longitudes de onda.
Los EEs son caracteristicos (hasta donde se sabe) de las longitudes de onda
correspondientes al UV. La linea del Si IV corresponde a longitudes de onda
dentro del UV. Para tener este grado de ionizaciéon se requiere que el plasma
solar se encuentre a una temperatura 10° K. Esta temperatura se registra
dentro de la RT. Ademas esta linea es aislada, es decir, no se superpone con
otras lineas espectrales. Lo que la hace ser una buena trazadora y muy ttil
para estudiar las variaciones de amplitud temporal y espacialmente.

El SUMER antes de 1998 realizaba escaneos a diferentes posiciones sobre
el disco solar, sin embargo, perdieron el satélite y se dejaron de hacer estos
escaneos. Ademds no se hicieron los programas para facilitar la visualizacion
de este tipo de datos.

Este tipo de mediciones (régimen de escaneo) permiten observar cambios
en la amplitud temporal y espacialmente (NS — EW), por lo que utilizar este
régimen es importante para el estudio de los EEs.

Para estimar la contribucién de los EEs al calentamiento coronal es nece-
sario estudiar la estructura de sus fuentes y comportamiento con el plasma
circundante.

Como no se sabe nada de las estructuras de las fuentes de los EEs, pro-
ponemos una primera aproximacion a la forma de estas estructuras al suponer
que podemos comparar los tamanos espaciales (NS) y su variacién en térmi-
nos de la latitud con las variaciones del tamano en funcién de la latitud de
objetos geométricos muy conocidos y que han sido de mucha ayuda para
modelar el comportamiento de sistemas termodindamicos y mucho més en
términos de Fisica Solar (cono, esfera y cilindro).

Para obtener los anchos observacionales, se requirié hacer diversas rutinas
de cémputo en la plataforma IDL (en el apéndice se describe muy brevemente
la funcién de cada rutina).

Con estas rutinas se buscaron EEs que se encontraran en posiciones in-
termedias del campo de observacién delimitado por la rejilla de observacion.
Ademas que en términos del tiempo también lo fuera. Esta es la primera vez



que se hace este tipo de seleccién.

Como queriamos comparar tamanos en términos de la latitud. Selec-
cionamos datos de dos dias diferentes de medicién. Cada uno de estos dias
posicionados a diferentes posiciones sobre el disco solar y que tuvieran las
mismas condiciones (a través de lo que limita el SUMER) para tener informa-
ciéon comparable. Elegimos un minimo de 25 cuentas de amplitud como EE.
Elegimos ese ntimero porque es muy comparable al nivel de ruido estimado
de sacar el promedio de los niveles de ruido considerados por el SUMER (5
cuentas).

Al localizar los maximos més intensos de todas las mediciones adquiridas
por el SUMER en 40 minutos de observacion para cada posicién sobre el
disco, notamos que existe una preferencia para su ocurrencia. Existen varias
posibles razones para explicar que tengan posiciones preferenciales. Ademéds
cuando comparamos la distancia de estas posiciones preferenciales de ambas
posiciones sobre el disco solar se noté que efectivamente existe una depen-
dencia geométrica. Simplemente porque a 707 arcsec del centro del disco que
corresponde a 30° latitud la longitud de arco que se observa a través de la
rejilla es mayor.

Como nos interesaba medir el ancho observado. Se graficaron las varia-
ciones de la amplitud en términos de los 120 pixeles espaciales correspondi-
entes a 120 posiciones NS observadas a través de la rejilla. De estas graficas
se midi6 el ancho a potencia media (al 0.5) y al 0.2 de la amplitud méxima.
Asi encontramos los anchos que observamos.

Los tamanos que se encontraron en el Ecuador (Solar) son mas pequenos
que los que se encontraron en 707 arcsec del centro del disco solar. Aun con
esta diferencia creemos que no es suficientes datos para decir si realmente
existe una variacién del tamano en términos de la latitud.

Ademas cuando graficamos los tamanos de cada dia se noté una variacion
de tamano a corta escala, asi que lo inico que es permisible decir al respecto
es que no existe una variacion del tamano mondétona en términos de la latitud.
Es posible que exista otro tipo de variacion, pero los datos no son suficientes
para encontrar la funciéon que la explique.

Otro punto por mencionar es que, debido a que las estructuras son muy
complejas y dificiles de explicar, no se contaron casos que no fuera facil de
distinguir fuentes independientes espacialmente.

Como suponemos que las fuentes de los EEs, son cuerpos geométricos,
podemos hacer una estimacion de la energia que podrian estar liberando. El
flujo conductivo depende del area de contacto con el medio exterior y el flujo
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radiativo depende del volumen. Encontramos que es mucho mayor la energia
por flujo radiativo. Ademas de que la diferencia entre una posicion y otra
sobre el disco solar es que la energia es dos veces mas grande para la posicion
de 707 arcsec del centro del disco solar.

En la literatura, se encuentra que los EEs estan ligados con la presencia
de flujos de plasma. Entonces otra forma que podriamos ver céomo se da
la contribucién de los EEs al calentamiento es a través de estos flujos. Si
se producen movimientos de plasma, debido a que se encuentran hundidos
dentro de otros sistemas a diferentes velocidades, habra una interaccién que
terminard por detener estas particulas en movimiento, es decir, termalizando
el plasma.

Ahora bien, nos basamos en la teoria y en el efecto Doppler para calcular
la velocidad de estos flujos. Pero para ligar la teoria con las observaciones,
lo que hicimos fue hacer las mismas mediciones de ancho pero para las am-
plitudes de emision de otros canales (longitudes de onda) muy préximos al
canal del Si IV. El efecto Doppler nos asegura que nosotros veremos que un
cuerpo se aleja o acerca por los corrimientos de la linea. Definimos observa-
cionalmente que estos corrimientos fueran de +3 pixeles espectrales (ya que
las longitudes de onda medidos en el SUMER estan registradas en pixeles
espectrales).

Es decir, que medimos los anchos también para 122.65 nm (corrimiento al
azul) y a 156.1 nm (corrimiento al rojo). Con este punto entonces agregamos
a las energias estimadas la energia cinética de las particulas que tendrian.
Estos 3 pixeles espectrales diferentes entre los canales corresponden a una
velocidad promedio de29 kms~1.

Con particulas a esta velocidad podrian ocurrir varias cosas, que cedan
su energia a otras particulas al chocar o que provoquen que el plasma cir-
cundante se caliente. Las energias cinética, radiativa y conductiva son 10?4
ergs. La energia por pérdida radiativa es mucho mayor que la conductiva. Es
decir, que si las fuentes de los EEs tuvieran la estructura en forma de esos
cuerpos geométricos, estos EEs cederian més energia por procesos radiativos.
Ademas si fuera conica es mucho mas rapido.

Para vincular la componente espectral central con las componentes que
corresponden a los corrimientos, restringimos la busqueda de datos a tiempos
muy préximos a la aparicion del maximo en amplitud de la componente
espectral central.

Notamos que para el caso de los datos del Ecuador el mayor niimero de
EEs tendran el maximo aumento de emision en la componente azul tiempo



después que el maximo en la componente espectral central. En la otra posicion
sobre el disco solar, los maximos ocurren al mismo tiempo. Por la cantidad
de EEs que se encontraron y por la falta de otras posiciones sobre el disco
no podemos decir a que se debe que aparezcan al mismo tiempo. Podria ser
que se deba a algo geométrico.

Al estar midiendo los anchos, notamos que espacialmente nosotros pode-
mos encontrar que podemos generalizar las funciones de la amplitud en térmi-
nos de la posicion NS en tres esquemas. Estos esquemas muestran claramente
que la estructura tiene varias componentes espaciales. En la literatura, se en-
cuentra que comunmente se estudian los EEs al suponer que su estructura
espacial sigue una funcion gaussiana o una triangular. Asi que nos dimos a
la tarea de comparar estos anchos observados en términos de estas dos fun-
ciones. Para esto, medimos los anchos al 0.2 de la amplitud y calculamos el
cociente entre los anchos al 0.5 y al 0.2 de la amplitud maxima registrada.
Comparamos estos cocientes con los cocientes que se tienen en la funcion
gaussiana y triangular.

Notamos que aquellos casos donde la fuente es muy intensa y no tiene
tantas componentes espaciales, los cocientes se acercan a los cocientes de la
gaussiana y la funcion triangular. Sin embargo, el mayor nimero de casos no
se encuentra dentro de estos cocientes, por lo que, realmente no se deberian
usar estas funciones para cualquier EE, solo EEs muy intensos.

De estas comparaciones, concluimos que realmente la estructura de las
fuentes de los EEs es muy compleja. Que se requieren datos de otras posi-
ciones sobre el disco solar, para llegar a conclusiones mas contundentes. Que
podria darnos idea del origen de los EEs en base a los resultados encontrados.
Los resultados fueron:

= Posiciones Preferenciales a lo largo de la direccién NS.

= El maximo de la componente azul aparece tiempo después que la com-
ponente central para el centro del disco solar. El maximo en las tres
componentes aparecen al mismo tiempo para el caso de 707 arcsec del
centro del disco.

= Existe la posibilidad de que no solamente haya una liberacion de energia
en un EE.

= La estructura de los EEs no puede ser explicada con cuerpos geométri-
cos simples.



= Si fueran cuerpos geométricos simples los EEs observados ceden la en-
ergia mas rapidamente por radiacion.

= La longitud de arco que abarca la rejilla es mayor para latitudes may-
ores.

= Solo se puede aproximar con funcién gaussiana y triangular a la estruc-
tura de las fuentes de los EEs cuando las fuentes son muy intensas.

» Los EEs son més grandes (espacialmente) para una latitud de 30° con
relacién al Ecuador.

La interaccion de un plasma puede ser explicado de dos formas ter-
modindmicamente (como las estimaciones de las energias donde suponemos
sistemas termodindmicos en equilibrio) y electrodindmicamente (por la pres-
encia de campos magnéticos)

Los flujos de plasma estan ligados con la presencia de lineas de cam-
po magnético y la interaccién entre ellas y su reconfiguracién (reconexién
magnética). Y el que sea posible la reconexién magnética en el plasma tiene
que ver con la densidad del medio.

Si la densidad fuera suficiente para que exista reconexion magnética, la
mayoria de los resultados listados podrian ser explicados con las superceldas
(que son estas lineas de campo magnético y su configuracién en las diferentes
capas solares)

Las fronteras de las superceldas se encuentran llenas de lineas de campo
magnético. La configuracion de estas lineas y su constante reconfiguracion a
estados mas estables, provocaria constantemente reconfiguracién magnética.
En la literatura encontramos que los EEs ocurren con mayor frecuencia en
estas fronteras. Las posiciones preferenciales serian un argumento para esta
linea. La diferencia de tamanos y el hecho que el tamano varie a pequenas
distancias (menos de 80 Mm) podria ser explicado con estas superceldas.

Esta propuesta requiere de mayor estudio en relacién a las superceldas,
ya que aun es algo controversial la existencia de las superceldas en la RT.

Realmente lo importante de este trabajo es que abrimos nuevos caminos
para explorar el estudio de los EEs. Tenemos la forma de mostrar que efecti-
vamente son maximos de emisién espacial y temporalmente. Y en base a la
informacion de la amplitud podemos continuar tratando de descomponer la
estructura de estas fuentes.



Aunque no se tuvo la cantidad suficiente de EEs y de posiciones sobre el
disco solar, el muestreo deja una gama de posibilidades para continuar desar-
rollando el estudio. En general, todo apunta a que los EEs estan relacionados
con flujos de plasma que pueden estar vinculados con reconexion magnética.

Lo que se plantea hacer a corto plazo es la optimizacién de la medicion de
los anchos. Para poder aumentar la estadistica de EEs. Se plantea estudiar
la evolucién temporal de aquellos EEs mas intensos. Como varia su tamano
en términos del tiempo.

Analizar el comportamiento de la linea espectral cuando ocurre el maximo
de emision.

Nosotros solo calculamos las energias cinética, radiativa y conductiva de
los EEs, seria continuar estimando la contribucién de los EEs para los difer-
entes mecanismos de calentamiento. Una velocidad de 29 kms{ — 1) en un
medio donde la densidad es tan baja como es en la corona, podria traducirse
a frentes de choque, produccién de ondas. Asi que podriamos estimar las
energias correspondientes a estos otros mecanismos en términos de los EEs
observados en este trabajo.



RESUMEN

En este trabajo proponemos estudiar la estructura de los Eventos Ex-
plosivos (EEs) usando observaciones de uno de los instrumentos que estan a
bordo del satélite SOHO (SUMER). Analizamos observaciones en la linea de
SiIV a 139.37nm en un régimen de escaneo que produce espectros para una
area sobre el Sol de 6” en direccion EW y 120” en NS.

Analizamos las distribuciones de la amplitud en direccién NS para di-
ferentes tiempos y longitudes de onda de la linea espectral (central, roja y
azul). Estudiamos las extensiones de las fuentes durante el tiempo de maxima
emision, aunque dicho maximo hubiera ocurrido en un tiempo diferente al de
las otras componentes espectrales. Comparamos las funciones unidimensiona-
les observadas de la amplitud de las fuentes de los EEs con funciones simples
(gaussiana y triangular). Encontramos que estas funciones no se aproximan
a las funciones observadas. Se estudio si la forma de las fuentes se parecian
a formas geométricas simples como son: el cono, el cilindro y la esfera.

Encontramos que los EEs tienen posiciones preferenciales y que los tiem-
pos de ocurrencia del maximo para las diferentes componentes son diferentes.
Encontramos que la variacion del tamano de la fuente en términos de la dis-
tancia al centro del disco solar no es mondtona. Los tamanos observados son
distintos a diferentes distancias pero sin seguir una funcién evidente. Se con-
cluyé que para la mayoria de los casos ninguna de las formas geométricas
simples es adecuada para tratar de definir la forma de las fuentes de los EEs.

Los supergranulos explican la posicién preferencial (que esta relacionada
con las fronteras de los supergranulos) y la variacién de los anchos de las
bandas con escasa ocurrencia de EEs (que para latitudes mayores, es menor).



Capitulo 1

NUESTRA ESTRELLA: EL
SOL

El Sol es una estrella y para nosotros es la fuente principal de energia.
Al igual que las demas estrellas, el Sol se formé cuando un fragmento de
una gigantesca nube de gas frio rica en Hidrégeno, en Helio y en elementos
mas pesados empezd a contraerse y calentarse. Debido a la conversion de
Hidrégeno en Helio se detuvo la contraccién y el Sol empezé su vida como
estrella.

El Sol es una estrella enana de color amarillo, miembro de uno de los tipos
mas numerosos de estrellas, las del tipo espectral G2, se mantiene unida por
su propio campo gravitacional y presiones internas como la del plasma y la de
la radiacion. Tiene un radio de 700 000 km, es decir, que es aproximadamente
109 veces el radio de la Tierra, que tiene alrededor de 6500 km, y rota sobre
su propio eje en aproximadamente 27 dias.

1.1. FOTOSFERA, CROMOSFERA'Y CORO-
NA

El interior del Sol esta formado por tres capas: el Nucleo, la Zona Radia-
tiva y la Zona Convectiva, mientras que la Atmosfera se divide en: Fotosfera,
Cromosfera, Region de Transicion y Corona.

La energia del Sol, se genera en su Nucleo. El Nucleo Solar es la capa
mas interna de nuestra estrella donde la densidad y la presién son tan altas
que dan lugar a una temperatura promedio de 14 millones de grados K

21
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suficiente para que se lleven a cabo las reacciones nucleares. La fusién, que es
la combinacion nuclear de atomos ligeros para crear elementos mas pesados,
es seguramente la fuente de la enorme cantidad de energia que fluye del
interior a la superficie solar.

El transporte de energia hacia el exterior se lleva a cabo mediante dos
tipos de procesos: primero por transferencia de radiacion, es decir, la energia
se absorbe, dispersa y emite (Zona Radiativa) y luego por conveccién. En
la Zona Convectiva, la energia es llevada hacia arriba por el gas caliente
ascendente y se difunde a medida que el gas ascendente se expande y entonces
el gas se enfria y desciende. Esta capa se extiende desde unos 8 décimos de
radio solar hasta la superficie.

Debido a la rotacién del Sol, en el gas ionizado o plasma, tanto del Ntcleo
como de la Zona Convectiva, se generan corrientes eléctricas que dan lugar
a un campo magnético dipolar. Este campo alcanza una intensidad de 2 G
sobre la superficie alrededor de las regiones polares.

En la Zona Convectiva donde los movimientos del material son complica-
dos por su movimiento vertical, las lineas de campo magnético se tuercen y
enredan. El transporte de energia se realiza por conveccién. Parcelas de plas-
ma caliente se dilatan y disminuyen su densidad y empiezan a subir mientras
que parcelas de plasma menos calientes que el rededor pierden volumen au-
mentan su densidad y bajan.

La siguiente capa es la que podemos ver desde la Tierra, es conocida como
la Fotosfera, tiene una temperatura de 5800 K y es sumamente delgada
(300 km aproximadamente). Ahi también podemos encontrar las manchas
solares.

Cuando se observa en detalle a través de filtros apropiados con un telesco-
pio, la Fotosfera presenta un aspecto granulado, la superficie del Sol esta cu-
bierta por un sinntimero de pequenas celdas brillantes separadas por delgadas
lineas oscuras. Estas celdas, llamadas grdnulos tienen un tamano promedio
de 2000 £m y son de vida muy corta; cada granulo individual tiene una vida
media de 10 minutos después de los cuales se desvanece, por lo que el aspecto
granular de la superficie solar cambia de forma continua (ver Zhelenznyakov
1970). Este fenémeno es interpretado como el resultado de la conveccidn,
es decir estos granulos son una manifestacién del transporte de la energia
producida en la parte interna del Sol.

Entre las caracteristicas mas notables de la Fotosfera estan las Manchas
Solares, enormes regiones oscuras con tamanos entre 1000 y 100 000km que
rotan con el Sol y cuyo nimero aumenta y disminuye siguiendo un ciclo de
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aproximadamente 11 anos. Las Manchas Solares son el resultado de campos
magnéticos locales muy intensos, que impiden la conveccion, causando que
la temperatura sea menor. Una Mancha Solar consiste de un ntucleo oscuro
“Umbra”, con una temperatura de 450 K, la cual estd rodeada por un borde
filamentoso menos oscuro llamado “Penumbra”, que es la zona entre la Umbra
y la Fotosfera. El didmetro de la Umbra esta entre 2000 y 20 000 km y el de
la Penumbra entre 4000 y 50 000 km.

En la Fotosfera Solar aparecen también las Fdculas Fotosféricas, que son
regiones mas brillantes y mas calientes que el resto de la Fotosfera y que
suelen estar asociadas a las Manchas Solares. El exceso de temperatura en
una Facula es de 250 K respecto a la temperatura promedio de la Fotosfera.
Las Féculas sélo pueden ser observadas cerca del limbo (borde del disco
solar).

Por arriba de la Fotosfera se encuentra la Cromosfera. Vista desde el limbo
solar, la Cromosfera presenta un aspecto de una llameante pradera de la
cual surgen enormes lengiietas individuales. El aspecto de pradera llameante
lo constituye una gran cantidad de pequenos chorros de material llamados
Espiculas que se levantan y se desvanecen en escalas de tiempo de entre 5 y
10 minutos (ver Zhelenznyakov 1970).

Las Espiculas aparecen como pequenas y brillantes oleadas, algunas muy
delgadas y otras hasta de unos 500 km de grueso. Emergen a partir de los
1500 £m de altura y se levantan hasta una altura aproximada de 8000 km,
aunque algunas sobrepasan los 15 000 km de altura sobre la Fotosfera; el
material en el chorro alcanza una velocidad de entre 20 y 30 kms~!. Las
Espiculas no se encuentran dispersas, sino en grupos; con frecuencia se en-
cuentran en la base de zonas brillantes llamadas Regiones Activas (RA) que
generalmente estan cerca de las Manchas Solares y constituyen la extension
cromosférica de las Faculas Fotosféricas.

Sobre las Espiculas, y adentrandose en la Corona, surgen de vez en cuando
inmensos arcos de material. Estos arcos son enormes volimenes de hidrégeno
mas denso y frio que el gas circundante, que se alzan hasta unos 50 000 km o
mas sobre la superficie del Sol, y que pueden permanecer durante semanas o
aun meses sin desvanecerse. Estos inmensos arcos, llamados Protuberancias
Estacionarias, se observan sobre el disco en la linea Ha (transicién de la serie
de Balmer del nivel cudntico n = 3 al n = 2 para el dtomo de Hidrdgeno)
como largos Filamentos oscuros a lo largo de cientos de miles de kilémetros.

Durante mucho tiempo se pensé que la Corona era una extensién ho-
mogénea de gas solar. Sin embargo, las imagenes de la Corona han mostrado
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que esto no es asi. En la parte baja, la Corona o Corona Interna, estd con-
stituida por flujos de material en forma de anillos estrechamente tramados,
arcos grandes y pequenos. También muestra algunos otros abiertos que se
extienden hacia la parte mas alta de la Corona, y ahi se desvanecen. Estas
configuraciones arqueadas son el trazo que hace el material Coronal de las
lineas del campo magnético solar que surgen de la Fotosfera.

Como el material de la Corona esta completamente ionizado, sus movimien-
tos van a ser controlados en parte por la configuracién magnética local; en
la Corona Interna, donde el campo magnético es mas fuerte y el gas menos
caliente, la estructura magnética domina y organiza el material a lo largo
de los arcos magnéticos. Por encima de estos arcos y rizos se extienden los
largos haces filamentosos y bulbos que forman la Corona Externa y que son
los que han sugerido las plumas y pétalos de dalia con que se ha descrito a la
Corona observada durante un eclipse. La formacién de estas estructuras es el
resultado del juego entre dos efectos en competencia; la configuracién de las
lineas del campo magnético y las fuerzas expulsivas (Viento Solar) que sobre
este material surgen como resultado de su alta temperatura.

Otro descubrimiento importante, proporcionado por las imagenes del dis-
co solar en rayos X, son los Hoyos Coronales. Esparcidos en el bosque in-
trincado de los anillos de la Corona Interna se observan algunos “claros”,
regiones sin anillos, cuya imagen en rayos X es oscura y por eso fueron lla-
mados hoyos. En estas regiones no hay arcos magnéticos que restrinjan el
material coronal y éste puede fluir en forma libre hacia el espacio; por eso
son regiones oscuras en rayos X, pues éstos son emitidos por las particulas
confinadas en los arcos magnéticos.

En un Hoyo Coronal, el material fluye muy rapidamente hacia afuera
desde la base misma de la Corona y las lineas de campo, en vez de curvarse
en rizos, se alargan hacia el medio interplanetario. En los Hoyos Coronales
la temperatura es por lo menos de unos 6000 K menor que en el resto de
la Corona y la densidad de particulas puede ser hasta de un tercio del valor
normal.

Mientras mas nos alejamos de la Fotosfera la temperatura aumenta y la
densidad va disminuyendo. A una altura de 2000 km, la temperatura aumenta
bruscamente de 10* a 106 K. La densidad viene disminuyendo desde alturas
menores y en los 2000 km también presenta una disminucién brusca (Figura
1.1).

Estos cambios bruscos ocurren entre la Cromosfera y la Corona en una
region especifica a la cual se le denomina Region de Transicion, ya que es la
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Figura 1.1: Variacién de la temperatura y densidad en términos de la altura sobre
la superficie solar. A la regiéon donde ocurren los cambios bruscos se le conoce como
Regién de Transicién (Golub, 1997).

demarcaciéon del cambio de la Cromosfera a la Corona.

Atn no se ha dado una explicacion definitiva a dichos cambios. Existen
varias teorias con el propésito de explicarlo. Una de éstas expone que el
campo magnético se transforma en energia cinética y térmica a través de
fenémenos explosivos tales como las Rafagas Solares.

1.2. LIBERACIONES SUBITAS DE ENERGIA
EN ESCALAS DE TIEMPO CORTAS

En el Sol ocurren fenémenos que producen un aumento subito de la
emision en diversas longitudes de onda. Dentro de ellos estan los Eventos
Explosivos (EEs) que se observan en lineas espectrales que se forman en la
Region de Transicién Cromosfera-Corona (RT). Un EE es un aumento en la
amplitud de dichas lineas el cual tarda de 1 a 4 minutos y ocurre en una
region que, sobre el disco solar, es de entre 2 y 4 segundos de arco. En oca-
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siones, se observa un aumento considerable en la amplitud de las alas de las
lineas espectrales, denotando la presencia de flujos de plasma cuyas veloci-
dades son de entre 100 y 250 kms~!. Se considera que los EEs, as{ como
otros fenémenos del Sol, son el resultado de la Reconexién Magnética (que
se refiere a la interaccién entre las lineas de campo magnético) pero, hasta
la fecha, no se ha podido comprobar que efectivamente asi sea. Sin embargo,
se han desarrollado diversos modelos tedricos de reconexién magnética (en el
siguiente capitulo se hablard de éstos).

Las Rafagas Solares son aumentos sibitos de la emisién del Sol que se
registran en diferentes frecuencias del espectro electromagnético. La duracién
de una rafaga puede ser de entre unos cuantos segundos hasta unas cuantas
horas. Las rafagas se han clasificado por el tiempo de duracién de la emision
(ver Smith, 1967). Unas sélo muestran un maximo, mientras que otras tienen
varios maximos. Algunas son de aumento y decaimiento lento, mientras que
otras son de variacién rapida. Durante las Rafagas se aceleran particulas, que
en ocasiones llegan hasta la Tierra, produciendo auroras boreales.

Debido a que los campos magnéticos de las Regiones Activas son muy
complicados y variables en el tiempo, se considera que el proceso de re-
conexién del campo magnético es una de las causas principales de las Rafagas
Solares (ver Heyvaerts, 1977). El calentamiento del plasma también se con-
sidera como otra causa de la produccién de Rafagas (de variacién lenta, ver
Kundu, 1985). Durante una Réfaga se mezclan diversos procesos de emisién
de ondas en radio. En particular las variaciones en ondas en radio parecen ser
de los fenémenos ligados a la liberacién de energia inicial en una Rafaga. Es
por eso que el Sol se observa diariamente con los mas diversos radiotelescopios
en muchos paises.

Los términos micro y nano se refieren respectivamente a eventos rela-
cionados con 1079 y 107 veces el valor de referencia de energfa de 103 ergs
para una Rafaga Tipica. Las micro rafagas fueron detectadas en rayos X
duros por Lin & Schwartz (1984), y las nano rafagas fueron propuestas por
Parker (1988), como un mecanismo del calentamiento coronal.
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1.3. POSIBLES MECANISMOS PARA EL
CALENTAMIENTO CORONAL

La corona es un sistema no homogéneo, complejo y muy dinamico. Todo el
plasma coronal se encuentra sumergido en campos magnéticos. Resulta que si
al Sol lo vemos como una fuente de calor, esperariamos que al alejarnos de la
Fotosfera, la temperatura disminuyera, sin embargo, la Corona se encuentra
a millones de grados (K).

No sabemos a qué se debe este aumento y es dificil de explicar ya que
los sistemas termodinamicos y electromagnéticos en el Sol no son faciles de
reproducir en un laboratorio.

Lo que se ha hecho es estudiar la contribucién de todas las estructuras
que pueden ocurrir en el Sol, que puedan transportar energia. Para alcanzar
una temperatura de millones de grados K se requiere una energia total de
6 x 101 erg em=2 s71.

Ademas como tenemos un plasma, éste se puede comportar como un flu-
ido o confinarse a las lineas de campo magnético dependiendo de algunos
parametros. Estas situaciones se han explicado con algunos mecanismos de-
scritos por la fisica.

Entre estos mecanismos se encuentran:

Calentamiento por ondas acusticas,

Calentamiento por ondas magneto sonicas,

Ondas de Alfvén,

Calentamiento por disipacién de corriente,

Calentamiento por micro rafagas.

Estos mecanismos se pueden generalizar en tres procesos de interaccion
que se conocen: por disipacién de energia, por transporte de energia y por
produccién de energia potencial.

Realmente, pueden existir un sinfin de causas, seguramente todos los
fenémenos tienen una contribucién. El punto crucial es saber que tanto con-
tribuyen y encontrar cuél contribuye mas.

Actualmente, también se considera que la turbulencia juega un papel en
el Calentamiento, ya que la turbulencia es consecuencia del movimiento de
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plasma que puede venir desde el interior del Sol. Puede acarrear material muy
caliente proveniente del interior del Sol , que al salir transfiere su energia a
la Corona.

Un EE es considerado dentro de las micro rafagas, sin embargo, al ser
una estructura que interactia con el medio circundante puede provocar otros
tipos de transferencia de energia.

Si la velocidad de los flujos de plasma es suficientemente grande podria
producir frentes de choque (al ir més rdapido que el sonido) y producir per-
turbaciones que pueden calentar el plasma.

Si conociéramos la estructura de los EEs se podria estudiar mas a fondo
su interaccién con el plasma coronal y estimar con precision su contribucion
a la existencia de la Corona.

En este trabajo se haran unas aproximaciones burdas de la contribucion
de los EEs estudiados. Se estimara la energia cinética de los flujos de plasma,
la energia que perderian por conduccién y por radiaciéon que son procesos en
los que se transfiere y se disipa energia.

1.4. INSTRUMENTO Y OBSERVACIONES

Con la finalidad de estudiar la estructura interna del Sol, su Atmosfera, el
Viento Solar y los chorros de gas ionizado que van continuamente al exterior
a través del Sistema Solar se diseno el satélite SoHO.

1.4.1. Observatorio Solar y Heliosférico (SoHO)

El proyecto Solar and Heliospheric Observatory (SoHO) fue llevado a
cabo por la European Space Agency (ESA) y la US National Aeronautics
and Space Administration (NASA) como esfuerzo cooperativo entre las dos
agencias para la construccion del Solar Terrestrial Science Program (STSP)
y el International Solar Terrestrial Physics Program (ISTP). Fue construido
en Europa por la compania industrial MATRA dejando como responsable
del lanzamiento y funcionamiento a la NASA.

El satélite se lanzo el 2 de diciembre de 1995 y fue puesto en Orbita
alrededor del punto Lagrangiano L1. SoHO es operado desde el Goddard
Space Flight Center (GSFC) en Greenbelt, Maryland, EUA. Sus datos son
recuperados por la NASA Deep Space Network (DSN) y reenviados a la Ex-
perimenters Operations Facility (EOF) localizada en el GSFC. SoHO trans-
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mite los datos a 40 kb s~! continuamente a las estaciones del DNS. En la
Figura 1.2, se muestra la érbita esquemaética del satélite alrededor del punto
Lagrangiano L1.

Figura 1.2: Orbita de SoHO alrededor del Punto Lagrangiano L1. El punto La-
grangiano L1 se localiza justo en el centro del plano ecliptico limitado por el Halo
de la Orbita (SUMER Atlas SoHO, 2003).

SoHO se compone de dos médulos, el modulo de servicio, que forma la
parte baja del satélite y proporciona la energia, el apuntado de las fuentes y
telecomunicaciones y el médulo de Payload donde se alojan los instrumentos
cientificos.

Los instrumentos y equipos que se encuentran a bordo del SOHO son los
siguientes:

» CDS: (Coronal Diagnostics Spectrometer), operado por el Rutherford
Appleton Laboratory (Reino Unido) y el GSFC (EUA).

» CELIAS: (Charge Element and Isotope Analysis System), operado por
University Bern (Suiza).
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» COSTEP: (Comprehensive Supra Thermal and Energetic Particle An-
alyzer), operado por University of Kiel (Alemania).

» EIT: (Extreme Ultraviolet Imaging Telescope), operado por GSFC
(EUA).

» ERNE: (Energetic and Relativistic Nuclei and Electron Experiment),
operado por University of Turkey (Finlandia).

» GOLF: (Global Oscillations at Low Frequencies), Institute of the As-
trophysics Spatial (Francia).

» LASCO: (Large Angle and Spectrometric Coronagraph), por el Naval
Research Laboratory (EUA) y Max Planck Institute of the Astronomy
(Alemania).

» MDI/SOI: (Michelson Doppler Imager / Solar Oscillations Investiga-
tion), por Standford University (EUA).

» SUMER: (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Radiation) GS-
FC (EUA) y Max Planck Institute of the Astronomy (Alemania).

» SWAN: (Solar Wind Anisotropies), por Service of the Astronomy
(Francia).

» UVCS: (Ultraviolet Coronagraph Spectrometer), por Harvard-Smithsonian
Center for Astrophysics (EUA).

» VIRGO: (Variability of Solar Irradiance and Gravity Oscillations) por
ESTEC.

La Figura 1.3 muestra la posicién de los instrumentos en SoHO. Cada
instrumento estd encargado de estudiar una regién del Sol en particular.

GOLF y VIRGO realizan observaciones continuas de las oscilaciones del
disco solar. De esta manera se obtiene informacién del interior solar. SOI/MDI
mide oscilaciones en la superficie del Sol con una alta resolucién angular y
también realiza mediciones del campo magnético por desplazamientos Doppler.
Estas observaciones permiten estudiar la transmisién de energia en la capa
mas externa del interior del Sol.

SUMER, CDT, EIT, UVCS y LASCO son los instrumentos que consti-
tuyen una combinacién de telescopios, espectrémetros y corondgrafos que
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Figura 1.3: Diagrama de SoHO mostrando la localizacién de todos instrumentos
a bordo (SUMER Atlas SoHO, 2003).

observan la Corona. Permiten obtener medidas de la temperatura, densidad,
composiciéon quimica y velocidades de plasma o gas ionizado de la Corona.
También permiten seguir la evolucién de estructuras Coronales con una alta
resolucion.

CELIAS, COSTEP y ERNE analizan la composiciéon del viento solar.
SWAN hace mapas de la densidad de Hidrogeno a una distancia de diez
diametros solares de la Fotosfera. SWAN es sensible a una longitud de on-
da particular del Hidrogeno, lo que permite medir la estructura de vientos
solares.

1.4.2. Descripcion del SUMER

SUMER es un telescopio para el UV que se disend, y se construy6 en
cooperacion internacional entre el Max-Planck Institut Aeronomie (MPAe)
y el GSFC desde 1987 a 1995. SUMER se encarga de estudiar la Atmosfera
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solar, la temperatura del plasma, su densidad y caracteristicas de flujos.
Ademas permite estudiar estructuras complejas, como las regiones activas,
prominencias, arcos magnéticos, puntos brillantes, y eventos explosivos y
turbulentos, que influyen en la estructura de la Atmosfera.

Especificamente, SUMER mide los perfiles e intensidades en el Extremo
Ultravioleta (EUV) de lineas que se emiten en la Atmosfera solar; deter-
minando ensanchamientos de la linea, posiciones espectrales y corrimientos
Doppler con una alta precision, que van desde la alta Cromosfera a la baja
Corona; proporcionando imagenes de areas seleccionadas del Sol con una alta
resolucion espacial, temporal y espectral. También puede obtener imégenes
completas del Sol en diferentes lineas, que corresponden a un rango de tem-
peratura que va desde 10* a 2 x 10% K.

El telescopio consta de un espejo parabdlico, el apuntado y rastreo de
la fuente es realizado por un mecanismo del espejo, el cual hace un rastreo
bidimensional de £+32 arcmin, cada paso es equivalente a 0.76 arcsec. La
compensacion de la rotacién puede ser empleada sin restriccién, pero en al-
gunos casos no es necesario debido al corto tiempo de la observacién. Dada la
incidencia normal del espectrografo con la rejilla en una montura Wadsworth,
los rastreos (en base a régimen de escaneo) pueden ser realizados en 21 s, en
un rango de longitud de onda de 500 a 1610 A. Los detectores contienen unas
placas bidimensionales con dos tipos de fotocatodos, los de K Br y bare MCP
que son placas de micro canales. La resolucion espacial es de 1.2 a 1.5 arcsec,
el tamano del pixel es de aproximadamente 1 arcsec. La resolucién espectral
A/dA = 19 000 a 40 000, donde dA corresponde al tamano del pixel. Las
velocidades Doppler pueden medirse por debajo de 1 km s7L.

El diseno 6ptico se muestra en la Figura 1.4; consta de dos espejos
parabdlicos, un espejo plano y una rejilla esférica, hechos de carburo de sili-
cio. El primer telescopio parabdlico refleja el Sol en la rendija de entrada del
espectrometro. El segundo espejo colima el haz que pasa por la rendija. Este
haz es desviado por el espejo plano hacia la rejilla. Los detectores localizados
en el plano focal de la rejilla, registran las imagenes monocromaticas.

Datos del SUMER

Para estudiar la Atmosfera Solar que se encuentra entre la Cromosfera y
la Corona se utilizan las longitudes de onda correspondientes al Ultravioleta

(UV) y al Extremo Ultravioleta (EUV).
Las longitudes de onda correspondientes al UV y al EUV se encuentran
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Figura 1.4: Diseiio Optico de SUMER. El SUMER consta de dos detectores,
espejos, un colimador y una gradilla. Se dané uno de los detectores (SUMER
Atlas SoHO, 2003).
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en el rango de 46.5 a 161.0 nm, el cual, es un rango espectral que el espec-
trégrafo del SUMER nos permite medir. El espectrografo permite observar
la red cromosférica continuamente por periodos extendidos y diferir entre la
estructura espacial de los flujos asociados a los EEs.

El instrumento consta de un telescopio y un espectrémetro con una res-
olucién en longitud de onda de 42 —44 mA sobre el intervalo de 800 — 1610 A
(en primer orden). Sobre la direccién NS de la rejilla, la resolucién espacial
es cercana a 1”7 (715 km en el Sol). La resolucién espectral es doblemente
alta en segundo orden, lo cual permite hacer mediciones de los desdoblamien-
tos Doppler correspondientes a velocidades del plasma de 1km s~! sobre la
direccién del observador. El SUMER consta de una ventana denominada re-
jilla que proyecta un largo de 84000 km (Norte — Sur) sobre el Sol y un
ancho de 700 km (Este — Oeste), i.e., cubre un area de aproximadamente de
62107 km?. E1 SUMER obtiene los datos de tal forma que mide 50 pixeles
espectrales por cada posicion NS de la rejilla. Registra un total de 120 pixeles
espaciales por tiempo de integracién del aparato.

Una de las intenciones del SUMER era poder estudiar la evolucién de los
EEs, para esto se hicieron unas pruebas en las que el SUMER hacia sus medi-
ciones en regimenes de escaneo, lo que es decir, media y cambiaba su posicion
EW dejando para un tiempo después medir posiciones intermedias. El tiem-
po que tarda en regresar a estas posiciones es lo suficientemente pequeno
para estudiar la evolucion del EE. Sin embargo, este método gasta bateria
de manera considerable; después de 1998, una vez que se recobr6 el SUMER
se dejaron de hacer este tipo de mediciones debido a la falta de bateria para
llevarlas a cabo.



Capitulo 2

CONCEPTOS BASICOS

2.1. ALGUNOS TERMINOS DE FiSICA DE
PLASMAS

Segun las teorias cosmoldgicas el Universo nacié en forma de plasma y
es entonces el estado mas abundante. La materia estd compuesta de atomos.
Los atomos estan compuestos de un ntcleo cargado con electricidad positiva
y un numero equivalente de electrones cargados con electricidad negativa.
Asi los atomos son eléctricamente neutros. Cuando se extraen del atomo
uno o mas de sus electrones, lo que queda es un exceso de carga positiva y
constituye lo que se conoce como un ién. En un caso extremo, un iéon puede
ser simplemente un puro nucleo atémico al que se le han desprendido todos
sus electrones circundantes. Una sustancia que contiene iones que a la vez
conserva sus electrones aunque ya libres del amarre atémico, se le considera
un plasma. Un plasma no es un material en particular sino cierto estado
especifico de la materia. Donde el material es eléctricamente neutro, pero que
contiene iones y electrones libres capaces de moverse en forma independiente.

No obstante a su gran abundancia, el plasma espacial tardé mucho tiempo
en ser descubierto. El principal motivo de este retraso es que la radiaciéon que
emiten los plasmas espaciales tiene, en general, frecuencias muy diferentes a
las de la luz visible.

Solo las radiaciones en la estrecha banda de la luz visible, algunas en
la banda del infrarrojo y las que caen dentro de otra estrecha banda en la
region del microondas llegan a la superficie. Estas regiones se conocen como
las ventanas optica y de radio, respectivamente.

35
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El plasma emite (y por tanto manifiesta su presencia) en todas las fre-
cuencias del espectro, pero tanto en frecuencias muy altas (ultravioleta, rayos
Xy rayos v ) como en frecuencias muy bajas (radio) no pudo percibirse hasta
que se inicié la exploracién del universo en la venta de radio o en detectores
de todas las frecuencias.

La corona solar, emite en el visible, ese halo blanco que rodea el disco
del Sol y que se ha observado durante los eclipses totales desde tiempos muy
remotos, es un plasma.

2.1.1. Definicién de Plasma

Un plasma es un gas de particulas cargadas, el cual consiste de un igual
numero de cargas positivas y negativas. Teniendo aproximadamente el mismo
numero de cargas con diferente signo en el mismo elemento de volumen,
hace que el plasma se comporte cuasi-neutral, en un estado estacionario. En
promedio el plasma es eléctricamente neutro en el exterior, por lo tanto, la
distribucién aleatoria de los campos eléctricos de las particulas eléctricamente
cargadas se cancelan mutuamente.

Para que una particula sea considerada una particula libre, su energia
potencial tipica debido a sus vecinos més cercanos debe ser mucho menor
que su energia cinética aleatoria (térmica). Solo entonces el movimiento de la
particula esta practicamente libre de la influencia de otras particulas cargadas
en su vecindad, ya que las colisiones no directas toman lugar (dispersién
coulombiana).

Por lo tanto, las particulas en un plasma tienen que superar el acoplamien-
to con sus iones, ya que tienen energias térmicas por encima de algunos elec-
trovolts. De tal manera, un plasma tipico es un gas caliente y altamente
ionizado. Existe plasma abundante en el universo, tal que 99 % de toda la
materia baridnica conocida estd en un estado de plasma.

2.1.2. Criterios del Plasma

Para que un plasma que se comporta cuasi-neutral en un estado esta-
cionario, es necesario tener el mismo nimero de cargas positivas y negativas
por elemento de volumen. Tal que, un elemento de volumen puede ser lo su-
ficientemente grande para contener un numero suficiente de particulas, pero
debera ser lo bastante pequeno comparado con la longitud caracteristica del
sistema para variaciones de parametros microscopicos tales como la densidad
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y la temperatura. En cada elemento de volumen el espacio microscépico del
campo eléctrico de las cargas individuales puede cancelarse, para suminis-
trar cargas macroscépicas neutrales. Lo que permite que el plasma parezca
eléctricamente neutro, el potencial eléctrico de Coulomb de cada carga q es:

_ q
Ame,r’

¢c

(2.1)

donde €, es la permitividad en el vacio. Pero este potencial debe ser apantalla-
do por otras cargas en el plasma, para que sea neutro. Por lo que, asumimos

que el potencial eléctrico de la carga debe ser de la forma del potencial de
Debye:

q T
= —— 2.2

en el cual la funcién exponencial corta el potencial a distancias r > Ap.
La longitud de escala caracteristica, Ap, es llamada longitud de Debye. Esta
es la distancia sobre la cual se tiene un equilibrio entre la energia de la
particula térmica (la cual tiende a perturbar la neutralidad eléctrica) y la
energia potencial electrostatica, resultando en una separaciéon de carga, la
cual tiende a restaurar la neutralidad de la carga.

Primer Criterio

Una de las propiedades més importantes de un plasma es su tendencia
a permanecer eléctricamente neutro, es decir, a equilibrar la carga espacial
positiva y negativa en cada elemento de volumen. Un ligero desequilibrio en
las densidades de carga espacial da origen a fuerzas electrostaticas intensas
que actian, siempre que sea posible, con el fin de restaurar la neutralidad.

En condiciones de equilibrio, la probabilidad de encontrar un electrén en
una regién determinada de energia potencial U es proporcional al factor de
Boltzmann, exp(—U/kgT.). Por lo tanto, la densidad de electronesn, est’a
dada por:

Ne = N ETP (— ;? ) : (2.3)
Ble

donde ¢ es el potencial local. Para un potencial débil e¢ << kgT,. debido a
las altas temperaturas detectadas en la Corona solar, esta expresion puede
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ser expandida en una serie de Taylor, obteniendo que:

cd . . ed
kgT. kgT.’

exp(— )~ 1

y sustituyendo esta expansion en la ecuacién (2.3), obtenemos:

Ne€ @

Ne ™2 )
7 kgl
La densidad de iones es igual a la densidad neutra del plasma, es decir

n; = n,, mientras que la densidad electrénica incluye la distorsion por la

presencia de un ién prueba. El potencial ¢ se obtiene de la solucion de la
ecuacion de Poisson, para un plasma proton-electron:

No — (2.4)

V26 = —=(n;—n.).

€o
Sustituyendo n, — n. de la ecuacion (2.4) por n; — n. obtenemos que:
€Ny

GOICBTE ’

Dimensionalmente el lado derecho de la ultima ecuaciéon es igual al po-
tencial electrostatico dividido por una longitud al cuadrado ¢/\%, entonces:

Vo= 2

_)\%

V3¢ =

(2.5)

Comparando el lado derecho de la ecuacién (2.5) con el lado derecho de
la dltima expresién nos da la siguiente longitud:

1/2
A\p = <€0kBTe) , (2.6)

nye2

la cual es llamada longitud de Debye. La longitud de Debye es la distancia
a la cual se apantalla el campo electrostatico de un ién en un plasma cuasi
neutral por electrones de temperatura 7, (ver Golub & Pasachoff 1997).
Cada particula tiene su propia esfera de Debye, asi que es de esperar que
las esferas se traslapen y de esta manera es como responde colectivamente. La
distancia de Debye aumenta al disminuir la densidad; sin embargo, si la den-
sidad de carga en un gas ionizado es tan baja que no hay suficientes cargas en
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las dimensiones del plasma como para garantizar un comportamiento colec-
tivo, entonces este gas no es considerado plasma. De esta forma tampoco
se obtiene la condicién de cuasineutralidad. Para que un plasma exista es
necesario que las dimensiones del espacio ocupado por el plasma sean mucho
mayores que la longitud de Debye.

Segundo Criterio

La relacion entre el maximo y minimo pardmetro de impacto posible en
una interaccién coulombiana estd dado como:

A= Zmax, (2.7)
min
donde b,,., = Ap, pues es la distancia maxima en la que un electrén sufrira la
fuerza de atraccion coulombiana de un ién. Por otro lado b,,;, entre un elec-
trén y un ién esta dada por la siguiente relacion:

4192
bin = ————. 2.8
Ame,mev? (2:8)
Sustituyendo b,,4: vV bmin, Obtenemos que:
A ATe,mev )\
A=—10 = 2D (2.9)
Ameomev? 4192
para un plasma térmico se cumple que m.v? = kgT,, entonces:
dre kT, \
A= M7
o2
donde se uso que ¢; = g2 = e. Por otro lado, la longitud de Debye es:
Gok'BTe
N = ,
b nee?
entonces: T
'n/e)\2 - Co g e.
e
Por lo tanto,
A = 4mn )3, (2.10)

A InA se le llama logaritmo de Coulomb. Para el Sol se tienen valores
entre 10 y 30.
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Tercer Criterio
Frecuencia de Plasma

Considerando un plasma donde los iones estan fijos, los electrones pueden
experimentar pequenas transiciones debido a estos iones. Tal suposicién es
razonable si el tiempo de escala de transiciéon de los electrones es pequeno.
Por lo tanto, el ién no puede seguir el movimiento del electréon debido a que su
inercia es mayor. En otras palabras consideramos oscilaciones de electrones
a altas frecuencias en las cuales los iones no participan.

Si ahora tomamos una columna de electrones y desplazamos esta colum-
na con respecto a los iones una corta distancia, dx, en la direccién x. Tal
desplazamiento causa un campo eléctrico dF, también en la direccién z, y
ejerciendo una fuerza —edF, la cual tratard de jalar al electron de regreso
para preservar la cuasi-neutralidad. Para una columna de densidad n., la
densidad promedio en el tiempo de variacién de la distorsion es dn, dada por
la ecuacién de continuidad de un fluido de electrones:

oon 00V, 4

=, = e )

ot ox
donde dv.; es la derivada espacial de la velocidad del electrén perturbada.
La variacion de la velocidad es encontrada de la conservacién del momento

CO1mno.

(2.11)

O(Medve ;)
ot

y el campo eléctrico causado por todos los electrones desplazados satisface
la ley de Poisson:

= —§F = —elF, (2.12)

= —SZon. (2.13)

ox €

Esta es ahora una simple derivada, es decir una ecuacion para la pertur-
bacién de la densidad. Derivando por el tiempo la ecuacién (2.11), obtenemos:

9%on D*0ve 0 D0V,
— = e = —Nem— :
ot? Jtox Ox Ot
y reemplazando la derivada del tiempo de la velocidad perturbada en la
ecuacién (2.12), obtenemos:

(2.14)
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0 dove; 0 e
3 B —%( EéE) (2.15)

Sustituyendo el lado derecho de la ecuacién (2.14) en la ecuacién (2.15),
obtenemos:

*on  n.eddE

o2 m, Or

(2.16)

Sustituyendo %E de la ecuacién (2.13), tenemos:

0%6n  n.e?

on = 0.
ot? M€y "

Esta es una ecuacion para la variacion de la densidad, la cual tiene la
forma de una ecuacion de oscilador lineal. Claramente, el coeficiente del se-
gundo término debe tener dimensiones del inverso del tiempo al cuadrado.
Este tiempo es proporcional al periodo caracteristico de la oscilacion de la
columna de electrones alrededor de la posicion de equilibrio de la columna
de iones. La solucion de la ecuacién es encontrada tomando on o< exp(iwt),
donde w = wy, es la frecuencia de oscilacién o frecuencia de plasma (ver

Golub & Pasachoff 1997),

== 2.17
W W, M, ( )

2.1.3. Parametros de un Plasma

Primero presentaremos una breve introduccién de algunos parametros
bésicos de un plasma. La particular combinacion de temperatura y densidad
de particulas de un gas a ser tratado como un plasma. El término de plasma es
usado para el estado de la materia en la cual los &tomos neutros son separados
dentro de componentes cargadas y a sus relativas fuerzas electromagnéticas
entre estas componentes que deben tomarse en cuenta.

Presion del Plasma

Considerando un gas de puro Hidrégeno completamente ionizado, ten-

emos que la fraccion de ionizacion z = - f:zm = 1, entonces n. = n, y la
P
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presién debida a los electrones sera igual a la debida por los iones. Por lo

tanto,
Pe = H = nekBT = nlkBT

Entonces la presién total es:
P = 2nekBT,

donde la densidad numérica total es igual a dos veces la densidad numérica
electrénica.
Logaritmo de Coulomb

La relacién entre el maximo y minimo parametro de impacto y posible

en una interaccién coulombiana esta dado como:

A = Dmes (2.18)

)

bmin
donde b,,., = Ap, pues es la distancia maxima en la que un electrén sufrira la
fuerza de atraccion coulombiana de un i6n. Por otro lado b,,;, entre un elec-
trén y un ién esta dada por la siguiente relacion:

4192
bpin = ————. 2.19
T Aemigv? ( )
Sustituyendo b,,qz ¥ bimin, Obtenemos que:

Ap 47T€0mev§/\p

9192 - )
4dmeomev2 q1492

A=

(2.20)

para un plasma térmico se cumple que m.v? = kgT,, entonces:

47T€O/€BT€)\D
= T

A

Y

donde se uso que ¢; = g2 = e. Por otro lado, la longitud de Debye es:

2 Eok B Te
A = 5
Ne€
entonces:
2 €o kBTe
NeAp = .

e2
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Por lo tanto,

A = 4mn N3, (2.21)

A InA se le llama logaritmo de Coulomb. Para el Sol se tienen valores
entre 10 y 30.

~v de un Plasma

El cociente entre las capacidades calorificas se denota por 7:
v

donde Cp es igual a la capacidad calorifica a presién constante y C,, a volumen
constante. Para un plasma completamente ionizado v = g Para un gas ideal
se cumple que:

C,=C,+nR,

donde n, es el nimero de moles en un volumen V' y R la constante universal
de los gases, es decir, la capacidad calorifica de un gas a presién constante
siempre es mayor que a volumen constante. La capacidad calorifica es el
cociente del calor que tiene que absorber un sistema y el cambio de temper-
atura que sufre el mismo. Entonces a presién constante un sistema absorbe
mas calor que a volumen constante para tener el mismo incremento en su
temperatura. Para un gas monoatémico v = 2 (también).

£ de un Plasma

Al cociente entre la presion térmica y la presién magnética se le conoce

como [ del plasma.
P
b=z

8w
Como (= PP_I]CI con Py igual a la presién cinética y Py, igual a la presion
magnética, entonces podemos escribir 8 en funcién de ¢y y va:
2
2 k _ Ugp
Cs - 7_ = Pk - ’y 9

por otro lado:

= s Py ==

B? B?  vyp
4mp 8 2
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Por lo que tenemos:
28
vy
Este 8 nos dice cuando tratamos al plasma como un fluido o como un gas
altamente ionizado hundido en lineas de campo magnético, nos dice quien
es el que rige el movimiento del plasma si es la termodindmica o si es el
electromagnetismo.

2.2. FLUJO CONDUCTIVO TERMICO

En presencia de un gradiente de temperatura V7' no solo habra un flujo
de calor, Cj, si no también de corriente electrénica, J. El gradiente de tem-
peratura deforma la distribucion de velocidades y entonces aparece un flujo
neto de electrones (Spitzer 1962).

En ausencia de campo magnético podemos escribir, para un estado esta-
cionario,

— ]_—»
J=-FE+aVT,
n

Q = —BE — kVT.

Los cuatro coeficientes estan relacionados por:

s=aol + —.
2en
Los efectos termo eléctricos reducen el coeficiente efectivo de conductivi-
dad térmica. En un estado estacionario no fluye una corriente en la direccion
del gradiente de temperatura, ya que resultaria una divergencia de J y los
campos eléctricos crecerian sin limite. Lo que ocurre es que se produce un
campo eléctrico secundario, de tal manera que, la corriente producida por el
gradiente de temperatura se cancela. Este campo eléctrico secundario reduce
el flujo de calor.
El coeficiente efectivo de conductividad se reduce a ex donde:

e:l—ﬂan.
K
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Para un gas de Lorentz! el valor de x es:

2\*?  (kt)*/%k
o (2)
me/ etZ InA

T

_ L1 TP e |

=4.67 x 10 ZInk cal s K “em™ ",
n

haciendo k = koT%/? con kg = coeficiente de conductividad térmica y usando
que 1 cal = 4.182 Joules, tenemos que:

1 ( Joule )
ZinA sK72em”’

como 1 Joule = 1 kg T:—; =10% g, 10* C;”—; = 107 ergs, entonces:

=1.953 x 1071

eryg

=1.953 x 107* .
. x Z In\ sK72em

Para la corona:

erg
s K72em’

es decir Z InA ~ 240 — 250. El flujo conductivo térmico es:

Ko~ 8 x 1077

dT
Fc:_ 5
lidr

es decir,

F,= —/.@OTEJ/?CZ—T.
dr

Para la region de transicién tenemos que:

dr 6104

_:(2><10 10>K:2><10*2 i
dr 103 km cm

Entonces el flujo conductivo térmico es:

erg

F=91x10" —-,
cm=s

con T = 2 x 10°K. El flujo va desde la base de la corona hacia abajo.

'Es un gas completamente ionizado, en el cual los electrones no interactiian entre
si eléctricamente, y los iones estan en reposo
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2.2.1. Enfriamiento Conductivo

Oster & Sofia (1966), describen dos modelos de flujo de energfa. Uno de
ellos es el de un flujo a lo largo de B con coeficientes de conduccién k| y otro

flujo a través de B con coeficientes de conduccion x| . Siguiendo a Oster &
Sofia (1966) se obtiene de Spitzer (1962) que:

K| = 8.8 X 1077T%2  (ergs tem K7,

ki =3.6x107002T712B72 (ergstem K1),

Valores tipicos de la regién de transicién son T~ 10°K, n, = 10'° cm ™3

y B = 50 gauss, conducen a un valor de kj/k; ~ 10". Es fécil ver que
la conducciéon a lo largo de B es més fuertemente. Por lo tanto, se puede
despreciar la conduccién a través de las paredes de los cilindros magnéticos
y considerar solo el flujo térmico () a través de las areas circulares en los
extremos. En este caso:
dE ~ - .
o = Q x2A = —kV x 24 (ergs™), (2.22)
donde E es la energia térmica contenida en la region emisora, es decir, E=
%(ne +ny)kgTV = 3n.kgTV.
Suponiendo el gradiente de temperatura V7 igual a T'/(1/2) y sustituyen-
do en la ecuacién anterior, tenemos:
drT 2
— = _ZaT"?, 2.23
dt 5 (2:23)
cuya solucién es T = (T, /*7*)=2/5 con o &~ 2 x 10107
Si A, a y la medida de la emisién EM = n?V se conocen, entonces [ (es
decir V') se puede determinar como:

—17-2
~1y-2,

I~ 8 x10°(A/a®>EM)Y?,

ne = 4 x 1074 EM?a /A2,

Suponiendo A ~ 4 x 10'7 ¢cm? que corresponde a un didmetro de 7 x 103
km (10 arc sec) se obtiene n, ~ 10" em™, 1 ~ 2x 10" ecm y V ~ 7x10%*" cm?.
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2.2.2. Pérdidas Radiativas

Para una longitud de onda dada A y en el intervalo A — %, A+ % la
potencia emitida por unidad de volumen y por unidad de longitud de onda
es:

W,.(\,T) = nen,P(\,T) [erg cm’?’s’lA_l]. (2.24)

La suma de P(\,T) sobre todas las longitudes de onda da la taza de
pérdidas radiativas con P(T') la funcién de pérdidas radiativas:

W,(\,T) = neny, P(T)  [ergem™3s7]. (2.25)

Suponiendo n, =~ n, la potencia radiada por unidad de volumen es:

W,(T) = n?P(T), (2.26)

de Brueckner & Bartoe (1983), P(T) = 7 x 10~ *¢erg ecm? s~!, a una temper-
atura de 10° K.

2.3. APROXIMACIONES TEORICAS PARA
ESTUDIAR PLASMAS

La dindmica de un plasma esta gobernada por la interaccion de cargas
con campos eléctricos y magnéticos. Si todo los campos fueran de origen
externo, la fisica podria ser relativamente simple. Sin embargo, como las
particulas se encuentran en movimiento, éstas pueden crear concentraciones
de carga locales y asi producir campos eléctricos. Ademads, su movimiento
puede también generar corrientes eléctricas y asi campos magnéticos. Estos
campos internos y su retroaccién dentro de los movimientos de las particulas
de plasma hace la fisica de plasmas dificil.

En general la dindmica de un plasma puede ser descrita por la soluciéon
de las ecuaciones de movimiento para cada particula. Entonces los campos
eléctricos y magnéticos apareceran en cada ecuacién que incluya los cam-
pos internos generados por cualquier movimiento de la particula, todas las
ecuaciones deben ser completas y tienen que resolverse simultaneamente. Tal
solucién no sélo es dificil de obtener, sino que también no tiene un uso practi-
co, puesto que uno esta interesado en conocer cantidades como la densidad y
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la temperatura, més que la velocidad individual de cada particula. Por lo tan-
to, uno usualmente hace ciertas aproximaciones para estudiar el problema,
este estudio es turnado a cuatro diferentes aproximaciones.

La aproximacién mas sencilla es la descripcién del movimiento de una
particula simple. Esta describe el movimiento de una particula bajo la influ-
encia de campos eléctricos y magnéticos. Esta aproximacion no es valida para
una conducta colectiva del plasma, pero es util cuando se esta estudiando un
plasma de densidad muy baja.

La aproximacion magnetohidrodinamica es el otro extremo y no es valida
para aspectos de particula simple. El plasma es tratado como un simple
fluido conductor con variables macroscépicas como la densidad, velocidad, y
temperatura. Esta aproximacion supone que el plasma es capaz de mantener
un equilibrio local y es compatible con el estudio de fenémenos de ondas
de baja frecuencia en fluidos altamente conductores inmersos en un campo
magnético.

La aproximacion de multi-fluidos es similar a la aproximacion magneto-
hidrodinamica, pero actuando para diferentes especies de particulas y asume
que cada especie se comporta como un fluido separado. Esta puede conducir
a la separacién de campos y propagacion de ondas de alta frecuencia.

La teoria cinética adopta una aproximacion estadistica. En lugar de re-
solver la ecuacién de movimiento para cada particula individual, ésta observa
el desarrollo de la funcién de distribucion para el sistema de particulas bajo
consideracién, en el espacio fase.

2.3.1. Reconexion Magnética

Como hemos visto a través de la observacién, la Naturaleza, siempre
esta en busqueda de un estado que le permite encontrar cierta estabilidad y
mantenerse ahi hasta que no sea suficiente para mantenerse estable y cambia
a otro que le favorezca.

Cuando hablamos del campo magnético solar ocurre lo mismo. Magnética-
mente, existen tres factores fundamentales que provocan que el Sol esté en
continuo cambio:

1) El dinamo solar, el cual genera constantemente nuevos flujos magnéticos
que emergeran hacia la fotosfera y corona.

2) La diferencia rotacional y el movimiento convectivo del plasma, que
provoca que estos flujos se enreden entre ellos.
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3) La conectividad interplanetaria, que cambia constantemente para man-
tener un equilibrio de presiéon magnética.

Estas tres condiciones son esencialmente la razon por la cual el campo
magnético coronal presenta cambios topologicos y a estos cambios los de-
nominamos reconexion magnética.

La existencia de esta reconexién es muestra fiel de la reestructuracion del
campo magnético solar. Estos cambios topoldgicos en forma de reconexion
magnética liberan energia no potencial que provocara el calentamiento y
movimiento del plasma, asi como la aceleracién de particulas.

Constantemente existen interacciones entre los flujos magnéticos.

Las lineas de campo magnético confinan el plasma. Estas lineas estan
gobernadas por el movimiento del plasma en el que se encuentran sumergidos.

Existe la probabilidad que estas lineas sean empujadas unas contras otras
que haya un aumento de la presion, para conservas ese estado cuesta energia,
el sistema se acomodara de otra forma que le cueste menos energia.

En Figura 2.1 se muestra un ejemplo de reconfiguracién magnética. Dos
lineas independientes con su plasma confinado se encuentran separadas, el
movimiento de plasma provoca que éstas se aproximen lo suficiente. Si las
lineas tienen diferente direccion, y el plasma las obliga a reducir la distancia
entre ellas en cierto momento habra un pedacito entre ellas donde el campo
magnético sea nulo (se muestra como un rectdngulo en la imagen). Estas
circunstancias obligaran a las lineas a reconfigurarse en un estado que les
cueste menos trabajo, es decir, liberaran esa presion.

Al punto en donde se cancela el campo magnético y sera la regién de
difusién se le denomina Hoja de Corriente. La cancelacién del campo liber-
ara las particulas dentro de las lineas de campo magnético provocando chor-
ros. El cémo salen estos chorros depende de la nueva configuracion magnética.

Localmente estan ocurriendo:

= cambios de la topologia global y conectividad de las lineas de campo,
las cuales afectan las rutas y el calor de las particulas rapidas entonces
estas viajan principalmente a lo largo de las lineas de campo;

= conversion de la energia magnética a calor y a energia cinética;

= creacion de corrientes eléctricas grandes, campos eléctricos grandes,
choques de ondas y filamentacién, las cuales pueden ayudar a acelerar
particulas.



50 CAPITULO 2. CONCEPTOS BASICOS

Figura 2.1: Rompimiento y reconexién de lineas del campo magnético. Dos lineas
con direccién contrarias se acercan, después de un tiempo se acercaran lo suficiente
para que en un punto el campo magnético se cancele entre ellos (a este punto se le
conoce como Hoja de Corriente). El sistema se reconfigurara liberando particulas.

Resolver o describir este sistema en ecuaciones no es facil. Existen varios
modelos que tratan de explicarlo, entre los que mencionaremos dos de los
mas importantes: Sweet Parker y Petschek.

En el Modelo de Sweet Parker suponen que la regién de difusién es muy
larga y angosta mientras que en el de Petschek la hacen muy angosta. Cada
uno de estos modelos encuentra las velocidades de las particulas liberadas de
la reconexion.

La reconexion sucede mas rapidamente en el modelo de Petschek. Este
modelo supone flujos de plasma mucho mas rapidos que provoca frentes de
choque que detienen el plasma a regiones préoximas de donde se originan,
convirtiendo la energia en cinética y calorifica. En el modelo de Parker Sweet
estos flujos no son tan rapidos por lo que la disipacién de energia es mucho
mas lenta.

2.4. LINEAS ESPECTRALES

Como simples observadores del cielo, vemos la luz que nos llega de los
objetos celestes. La luz es producida por diversos fenémenos. La que nos
interesa y que vamos a estudiar es la producida por transiciones de energia
en los atomos que componen a dichos objetos.
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Figura 2.2: Modelos de Sweet Parker y Petschek. La regién de difusion es diferente,
la velocidad de los flujos de plasma después de la reconfiguracién es mas grande
en el modelo de Petschek (Aschwanden, 2005).

La intensidad de la luz procedente de un objeto depende de la longitud de
onda. A la distribucion de la intensidad de la luz con respecto a la longitud
de onda (\) se le llama espectro.

En el espectro aparecen todos los colores y de acuerdo a la composicion
quimica del objeto, los colores presentan distintas intensidades. Los espectros
presentan lineas mas brillantes y lineas mas oscuras, a estas lineas se les llama
lineas espectrales.

Las lineas espectrales nos dicen qué atomos son los que se encuentran en
los objetos que observamos. Las ondas de determinadas longitudes de onda
son absorbidas por los a&tomos de las capas externas de dichos objetos. Estas
lineas de absorciéon son las que aparecen como lineas oscuras. Las lineas
brillantes aparecen cuando hay mayor intensidad de ciertas longitudes de
onda, es decir, en lugar de absorber hay mayor emision para dichas longitudes.
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2.4.1. Efecto Doppler

Cuando el objeto se encuentra en movimiento, existe un incremento o
disminucién de la longitud de onda, de una onda emitida por el objeto, en
relacion a la longitud de onda que se observa cuando esta en reposo. A este
cambio en la longitud de onda se le llama Efecto Doppler.

Si el objeto se aleja, su luz se desplaza a longitudes de onda mas largas,
es decir, hacia el rojo. Si el objeto se acerca su luz presenta una longitud de
onda mas corta. Es decir, se desplaza hacia el azul.

Podemos describir el cambio de la longitud de onda (Desplazamiento
Doppler) para velocidades muy pequenas en términos de la longitud de onda
observada y la que emite el objeto en reposo como:

AA_v
Ao

donde es la velocidad de la luz (300 000 km/s) y AN = A — Ao donde A
es la longitud de onda observada y Ag es la longitud de onda que emite un
objeto en reposo.

El Efecto Doppler tiene muchas aplicaciones en la Astronomia porque
podemos calcular la velocidad radial con la que se alejan o se acercan diversos
objetos celestes.

para v << c, (2.27)

2.4.2. Efecto Doppler para un Sistema de N Elementos

La diferencia entre las longitudes de onda observada y emitida nos da
informacion de la velocidad con que se mueve el objeto de tal forma que
podemos inducir informacién acerca del movimiento y trayectoria de los ob-
jetos celestes estudiados.

Al estudiar el efecto Doppler en una nube de gas y polvo tenemos que
considerar cada una de las particulas, ya que cada una de ellas presenta una
velocidad y direccién. Algunas de ellas, presentan desplazamiento Doppler y
otras no. Al saber como es el efecto que presenta cada una de ellas podremos
saber cudl es el comportamiento de la nube como un solo objeto.

Consideremos particulas que se mueven en diferentes direcciones (Fig. 4),
el vector que representa la velocidad y direccion de la particula en color rojo
es una particula que se aleja del observador, en color azul una que se acerca y
en color negro una que simplemente se mueve sobre el eje perpendicular al eje
radial, es decir, no presenta efecto Doppler. Donde estamos tomando como
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eje referencial (eje radial) a la recta imaginaria que pasa entre el observador y
el objeto. En FIG. 4 se analiza de manera cualitativa el campo de velocidades
de dichas particulas de la nube de gas y polvo. Podemos ver que si el objeto
se mueve perpendicular o tangencialmente al observador la componente de
la velocidad en el eje radial es cero. Mientras que en cualquier otra direcciéon
tendra un valor definido.

En la Fig. 4 podemos ver la distribucion de la velocidad de las particulas
con respecto al observador. La cantidad maxima de particulas se encuentra
en velocidad radial cero.

Para 3 Particulas

|
N x
SN

Para 5 Particulas

Figura 2.3: FIG 4. Representacion gréafica cualitativa del campo de veloci-
dades para diferentes cantidades de particulas que se mueven en distintas
direcciones. Donde N es el niimero de particulas y v la velocidad, la cual se
considera negativa cuando el objeto se acerca hacia nosotros, positiva si se
aleja y cero cuando el movimiento del objeto celeste es perpendicular o tan-
gencial al eje radial. En este caso el mismo ntmero de particulas se mueven
hacia cada una de las direcciones posibles.

Cabe notar que la velocidad que estamos midiendo es mucho menor a la
velocidad con la que se mueve el objeto. Esto se debe a que nosotros medimos
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la velocidad radial del cuerpo, es decir, la componente de la velocidad real
del objeto sobre el eje radial.

En cuanto pensamos en més particulas podemos ver que la grafica se va
suavizando hasta que presenta la forma de una funcién gaussiana. El maximo
de la funcién nos dice como es que se mueven la mayoria de las particulas.

La simetria de la funcién gaussiana nos dice que la variacién de la cantidad
de las particulas a cierta velocidad que se mueven hacia nosotros es la misma
que las que se alejan. Por lo tanto, si hay mas particulas que se alejan a las
que se acercan (o de manera inversa), se rompe la simetria y pareceria estar
mas chata de un lado que del otro como podemos ver en FIG 5. La simetria
de la gaussiana depende totalmente de la distribucién del movimiento de las
particulas.

% % Para n Particulas

Figura 2.4: FIG 5. En este esquema se representan los casos en que existen
mas particulas hacia una direccién preferencial con el objeto de observar
como es que se rompe la simetria y el corrimiento de la funcién gaussiana.

De esta forma es como sabemos si un objeto se mueve o no hacia nosotros.

También podemos observar que si hay mucho mas particulas que se mueven
hacia nosotros que en cualquier otra direcciéon la funciéon gaussiana se recorre
hacia la seccién de velocidades negativas. En el caso en el que mas particu-
las se alejan podriamos ver que la gaussiana se recorre hacia las velocidades
positivas.

En la Fig. 5 se ve que también puede pasar que se tengan dos maximos, en
esos casos, separamos dicha funcién en dos gaussianas y las tomamos como
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distintos cuerpos, uno que se acerca y uno que se aleja de nosotros a cierta
velocidad. Lo mismo para cuando tenemos més de dos maximos, tendremos
tantas gaussianas como maximos tomemos.

Con este tipo de informacion nosotros podemos saber cémo es que la
nube de gas se desplaza en general, permitiéndonos estudiarlo como si fuera
un solo sistema en movimiento. Ya que al obtener el campo de velocidades
estamos viendo cémo es que la mayoria se mueve y asi entenderlo como si
fuera solo un objeto.

En los casos anteriores la mayoria de las particulas tenian velocidad cero,
es decir, v, = 0. Si ahora, el sistema como un todo se moviera a cierta
velocidad v, # 0, lo que verfamos al graficar el nimero de particulas con
respecto a la velocidad observada, es que el maximo de la funcién gaussiana
no se encontrarfa en el cero sino en v,, con signo negativo en caso que dicha
velocidad de grupo marcara que se acerca a nosotros y positivo si el vector
velocidad de grupo marcara que se aleja del observador (ver Fig. 6). De
igual forma, se dard el achatamiento de uno de los lados de la gaussiana si
también hay una disminucién de particulas hacia una direccién (rompimiento
de simetria).

2.4.3. Emisién UV de Plasmas

Plasmas calientes, tales como el gas coronal, radian efectivamente energia,
especialmente si el gas contiene cualquier fraccién apreciable de elementos
pesados tales como el Oxigeno o Fierro. En algunas condiciones los elementos
pesados tienen todos sus electrones externos retirados, pero las capas internas
de electrones requieren de una mayor energia para ser retirados del atomo, y
estos procesos de ionizacion no son alcanzados a temperaturas coronales.

Dada una mezcla particular de elementos a una temperatura especifica,
podemos calcular el niimero de atomos por unidad de volumen del gas, el
cual estd en un estado particular de ionizacion. Determinando las lineas de
emisién emitidas por atomos y por otros constituyentes del gas. La suma
total de estas emisiones de ligado-ligado, mas ligado-libre y libre-libre la cual
es especialmente importante a altas temperaturas, estas emisiones producen
el espectro coronal.

En la préctica, estos calculos son una complicada tarea. Para cada ele-
mento hay una constante competencia entre los varios mecanismos los cuales
remueven electrones de un atomo o los cuales en que el electrén ligado sube
a un nivel superior y procesos los cuales son causados por un electréon libre
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Figura 2.5: FIG 6. Representacién cualitativa del campo de velocidades de n
particulas cuando ademés de la velocidad individual de cada particula el sis-
tema se encuentra en movimiento a una velocidad v, # 0. En ambos casos el
mayor nimero de particulas del sistema tendran una velocidad v, y mientras
la distribucién de las particulas sea homogénea, la funcién sera simétrica,
lo tinico que varfa es el signo de v,. Positivo cuando se aleje, negativo al
acercarse.

que es recombinado con un ién y los cuales en que los electrones en niveles
superiores se mueven a niveles menores en un atomo. Cada elemento puede
ser encontrado en uno o diferentes estados de ionizacién en cualquier tem-
peratura de plasma dada.

En resumen es frecuentemente necesario asumir que el plasma esta en
equilibrio, para poder emplear ecuaciones las cuales balancean los varios pro-
cesos ascendentes y descendentes. Esta suposicion es cuestionable en situa-
ciones donde la energia producida en el gas coronal es trascendente o de
variaciéon rapida, tales como en rafagas o posiblemente en procesos de calen-
tamientos impulsivos para estructuras coronales ordinarias.

Con estos huecos, podemos iniciar la discusién de como la emision coronal
es calculada iniciando con métodos para determinar la emisién de una sim-
ple transicién en un elemento. Las abundancias de todos los elementos mas
pesados que el helio en la atmosfera solar son muy pequenas relativas a el
hidrégeno, en el rango de 10* — 10° a temperaturas y densidades encontradas
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en la Corona y los elementos que dominan la emisién radiativa son Fe, Si, S
y O, los cuales juntos hacen sélo el 0.03 % de los dtomos en el gas coronal.

La emision de una linea espectral de algin elemento X ocurre por la
transicion del nivel 7 al nivel i:

Xj_m%ij—Fhl/w,

donde X ™™ indica un 4tomo de elemento X con m electrones retirados. Este
proceso es frecuentemente llamado emisién ligado-ligado, ya que ocurre de
un nivel ligado a otro. El fotén es emitido a un frecuencia v correspondiente
a la diferencia entre los niveles 7 y j, AE;; = hv;.

Si una medida es hecha a una particular frecuencia, entonces necesitamos
tomar en cuenta el hecho de que la forma de la linea espectral no es una
funcién 6, pero mucho de los fotones son emitidos sobre un pequeno rango
de longitud de onda. Esta extensién es llamada perfil de emisién, designada
por v,. La emisividad del plasma a una longitud de onda v por unidad de
volumen de plasma, estd dada en erg cm™3 s~! Hz~!.es obtenida por multi-
plicar la densidad numeérica de atomos en un nivel superior, la probabilidad
de transicion, el perfil de emision y la energia por fotén. Esta es dada por:

Pl, = Nj<X+m)AZ‘j hl/ijwlly

donde N;(X*™) es la densidad numérica de dtomos de un grado de iones X ™
los cuales estan en el nivel j, y A;; es el coeficiente de Einstein espontaneo.
Note que 1, estda normalizado a la unidad cuando integramos sobre v:

/%wzy

Frecuentemente estamos interesados en la intensidad de la linea sin tomar
en cuenta en detalle la forma de la linea. La potencia total, esta dada en erg
cm ™3 57!, emitido en esta transicién por volumen de plasma coronal es:

P, = Nj(X+m)A-~f (2.28)

donde )\;; es la longitud de onda del fotén, obtenida de sustituir \;; = ¢/v;;.
Aqui P es P, integrada sobre todas las frecuencias.

El flujo detectado en la Tierra en la linea de emisién es entonces obtenido
integrando la ecuacion anterior sobre un elemento de volumen AV de interés
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en la Corona y entonces extendiendo la potencia sobre un drea 47w R?, donde

R es 1 UA: .
F,=— P.dV.
47TR2 AV J

Las unidades de F' son erg cm~2 s~!. En principio, el espectro coronal a

una temperatura y densidad dada es determinado por la suma de todas las
contribuciones de F;; por todos los elementos de la Corona.

Para la ecuacién (2.28) la cantidad desconocida es la densidad numérica
N;(X*™). Este valor es obtenido a partir de una serie de pasos més faciles
de determinar, la densidad electréonica N,.. Los pasos involucrados son:

= determinacién de la abundancia de hidrogeno relativa a la densidad
electrénica, esto es N(H)/Ng;

= determinacién de la abundancia del elemento X relativo al hidrégeno
N(X)/N(H);

= determinacién de la fraccion del elemento X en el estado ionizado +m,
N(X*m)/N(X); y

» determinacion de la fraccién de atomos del elemento X en el estado
ionizado +m los cuales estan en el nivel j, N;(XT™)/N(X1™).

Asi:

NG (X N(XT™) N(X) N(H)
N(X+m) N(X) N(H) N.
El término N (H)/N, puede ser estimado a ser = 0.8, la densidad numérica

de electrones libres es determinada por la completa ionizacién del Hidrégeno
y el Helio en la Corona.

N (X) =

Ne7

Balance de ionizacién

El término N(H)/N(X) da la fraccién del elemento X el cual estd m
veces ionizado. Para un volumen de plasma el cual esta en equilibrio a una
temperatura T, el grado de ionizacién depende del balance entre procesos,
los cuales causan que un atomo tenga un particular niimero m de electrones
retirados, y todos estos procesos decrecen el nimero de atomos que tengan
exactamente m electrones retirados. Para un particular estado de ionizacion,
el balance puede cambiar de cuatro maneras:
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El i6n puede ser formado por ionizacién desde un estado inferior.

El i6n puede ser retirado por ionizacion a un estado superior.

El i6n puede ser formado por recombinacién desde un estado superior.

El i6n puede ser retirado por recombinacion un estado inferior.

Las excitaciones ascendentes a grados superiores de ionizacién son bal-
anceadas por procesos de recombinacion a grados inferiores de ionizacién. Hay
dos grandes procesos de recombinacion: recombinacion radiativa y recombi-
nacion dieléctrica. La recombinacion radiativa es simplemente la captura de
un electron libre por el i6n, tipicamente en niveles superiores, con la emision
de un foton representando el exceso de energia del electrén capturado.

Temperatura de Maxima Abundancia

Cuando consideramos un gas en equilibrio, suponemos que los diferentes
procesos de competencia estan en balance, de tal manera que la densidad
numérica de una especie idnica en cuestion no cambia con el tiempo. En
un plasma de alta temperatura y baja densidad, tal como la Corona solar,
la ionizacién ocurre generalmente por colisiones con electrones libres. Estos
procesos requieren que los electrones tengan una energia térmica compara-
ble al electrén ligado, el cual se supone retiraréon delatomo. Por lo tanto el
proceso de ionzacién ocurre en el punto en el cual la energia de amarre para
ionizar, es comparable con la energia térmica del electréon. Por lo que los
electrones internos tiene progresivamente mayor energia de amarre, los altos
estados de ionizacién de una especie son producidos en plasmas calientes. Las
especies de menor ionizacion tienden a desaparecer por excitacion ascendente
a especies mas ionizadas. Asi la curva de abundancia para cualquier especie
i6nica como funcién de la temperatura tiene un minimo a bajas temperat-
uras, debido a que el gas no es lo suficientemente caliente para producir el
grado de ionizacion, y esta funcion de nuevo un minimo a muy altas tem-
peraturas, donde en promedio el grado de ionizacién es mucho mayor que
el grado de ionizacién en cuestién. Teniendo entonces un maximo a alguna
temperatura, la cual llamaremos Temperatura de Mdzima Abundancia.

En la siguiente Figura se muestra como es que para tener el maximo
nimero de iones en cierto estado de ionizacién se requiere que el plasma
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se encuentre a cierta temperatura. Si sigue aumentando la temperatura dis-
minuira la cantidad de particulas de cierto estado y empezarda aumentar
el siguiente estado. De esta forma es que la abundancia nos determina la
temperatura en que se encuentra el plasma. El Si tiene un comportamiento
parecido. No se tiene la grafica porque lleva mucho tiempo

Figura 2.6: En el eje x horizontal se tiene el logaritmo natural de la temperatura.
Se puede ver como es que se distribuyen la cantidad de particulas que habria en
cada estado de ionizacién al variar la temperatura.



Capitulo 3

SELECCION Y ANALISIS DE
EVENTOS EXPLOSIVOS

Para tratar de estimar la contribucion de los EEs al calentamiento coronal
es importante estudiar su estructura y el cémo interactiia con el plasma
circundante.

El tamano observado nos puede dar idea de como es la estructura de las
fuentes de los EEs. Los tamanos observacionales de las fuentes se determi-
naron a partir de los datos del SUMER. Se realizaron rutinas de cémputo en
la plataforma IDL para la visualizacién de las mediciones.

En la seccion 4.3 se explica el método de seleccion de EEs y el como se mi-
dieron sus tamanos. La estructura de las fuentes de los EEs es compleja, por
lo que se necesitaron tomar en cuenta criterios que nos permitieron descartar
EEs que quedaran préximos a los limites de la rejilla por donde se observaron
dos regiones sobre el disco solar, asi como casos particulares donde los EEs
no fueran tan féciles de separar espacialmente (seccién 4.7). Dentro de los
criterios se buscaron aquellos EEs de menor duracién (temporalmente).

Como no se sabe como es la estructura de los EEs, se llevaron a cabo
algunas “pruebas’” para tratar de determinar la geometria en base a es-
tos tamanos. Se necesitaron datos de otra posicion sobre el disco solar y la
medicion de los anchos espaciales al 0.5 y al 0.2 de las amplitudes méaximas
seleccionadas.

Como una de estas pruebas comparamos los tamanos observados con los
tamanos que se tendrian al suponer que la estructura de las fuentes tiene
forma de cuerpos geométricos simples (cono, esfera y cilindro). Con ayuda
de estos cuerpos geométricos se estimaron las energias que perderian los EEs
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de manera radiativa y conductiva (seccién 4.8).

Otra forma de estudiar la estructura de los EEs es por medio de movimien-
tos de plasma (seccién 4.1). Estimamos la velocidad de estos flujos, la energia
cinética de las particulas y la comparamos con las energias de perdida por
radiacién y por conduccion.

Para vincular estos flujos de movimiento de plasma con los EEs, com-
paramos el numero de EEs observados en componente espectral (seccién 4.5),
estudiamos los tiempos de ocurrencia en términos del tiempo de aparicion
del maximo en la componente espectral central (seccién 4.6).

Otra prueba fue comparar el cociente de los anchos de las funciones gaus-
siana y triangular con los cocientes de los anchos observados (seccién 4.11).

Viendo al SUMER como un observador, tenemos que considerar que
habrd una variacién de las mediciones por la geometria observacional. En
la seccién 4.2 describimos que el SUMER rastrea una longitud de arco sobre
el Sol a medida que nos alejamos del centro del disco solar latitudinalmente.
Mostramos que se observaron mas EEs en la posiciéon lejana al centro del dis-
co solar (seccién 4.9). Sin embargo, esta variacién geométrica no es suficiente
para explicarlo. En la seccién 4.10 comparamos los tamanos de las fuentes
observadas en términos de la posicién al centro del disco solar.

En el Apéndice se encuentran los diagramas de flujo de las rutinas en
IDL, asi como una breve descripcién de ellos.

3.1. METODO DEL ESTUDIO DE MOVIMIEN-
TOS DE PLASMA

Nos interesa estudiar movimientos de plasma que se producen durante los
EEs, en particular, los flujos hacia las capas superiores del Sol. Los movimien-
tos de plasma radiales los podemos identificar por corrimientos Doppler en
las lineas de emisién. Para identificarlos existen varios métodos, podemos
mencionar como ejemplo aquél en el que se ajustan Gaussianas a la linea
espectral.

La linea espectral se puede ver como una representacion grafica de la
amplitud de la emision de un sistema de particulas que ve un observador
en funcién de la longitud de onda. Observacionalmente, la linea se produce
midiendo la amplitud en ciertas bandas angostas, donde cada una es recibida
por un canal de un espectrémetro.
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La amplitud de la linea espectral depende de la cantidad de particulas
emisoras. Las particulas de plasma en movimiento emiten en una longitud de
onda que es directamente proporcional a la velocidad con la que se mueven en
direccion al observador. El ancho de la linea espectral depende de la distribu-
cién de velocidades dentro de un sistema y si el sistema estd en equilibrio
termodindmico entonces el ancho depende de la temperatura.

Los sistemas de particulas emitiran en lineas espectrales centradas en
una longitud de onda, cada linea la podemos representar como una curva
gaussiana, permitiendo hacer una estimaciéon de la velocidad. El estudio de
movimiento al rojo y al azul se ha hecho separando la linea espectral en
componentes espectrales.

Este método requiere que las componentes se distingan claramente y que
el movimiento del material responsable del aumento de la amplitud ocurra
en un rango de velocidades del orden del ancho de la linea.

El andlisis de comportamiento de la amplitud de una linea espectral en
sus diferentes velocidades puede dar informacion detallada del movimiento
de material, tanto de su evolucion en el tiempo asi como de su distribucion
espacial. Una linea puede cambiar en cualquiera de sus pardametros o en mas
de uno de ellos a la vez, es decir, pueden cambiar en amplitud, velocidad
central y ancho de la linea.

Las escalas tanto espacial como temporal en las cuales ocurren dichas
variaciones de la linea espectral no se han estudiado debido a que los métodos
para estudiar las lineas requieren de estudios estadisticos o bien de ajuste de
Gaussianas y estos métodos dificultan el andlisis de un nimero grande de
espectros.

El ajuste de Gaussianas requiere de pruebas adicionales para identificar
la cantidad méas adecuada de Gaussianas en cada ajuste. Esto limita la posi-
bilidad de que entre posiciones cercanas haya cambios en el nimero de Gaus-
sianas.

En este trabajo empleamos un método alternativo que consiste en estudiar
la amplitud en los diferentes canales de la linea, se estudio la extensién de
las fuentes para el maximo de emisién en cada una de las fuentes, es decir,
se busco el maximo para la componente central y se buscaron los méaximos
del rojo y del azul mas préximos al tiempo del central.

El estudio de los movimientos del plasma a partir de las amplitudes en
los diferentes canales no requiere definir un niimero de componentes espec-
trales y por lo tanto en cualquier posicién puede haber un aumento del flujo
sin el requerimiento de que en las posiciones circundantes se observe el mis-



64CAPITULO 3. SELECCION Y ANALISIS DE EVENTOS EXPLOSIVOS

mo aumento. Este método permite distinguir cambios en la velocidad del
movimiento del plasma en escalas espaciales mas pequenas que las que per-
mite el ajuste de Gaussianas.

El movimiento de plasmas es relativo al observador. Primero determi-
namos el canal correspondiente a la longitud de onda central en este caso del
plasma en reposo con respecto al Sol. Las componentes espectrales son las
amplitudes en 122.65 nm (3 canales hacia el lado azul) y 156.1 nm (3 hacia
el lado rojo) en el espectrémetro. Lo cual es equivalente a una velocidad de

desplazamiento Doppler del plasma de 30 kms™!.

3.1.1. Determinacion del Tiempo de Referencia

La estructura de las fuentes de los EEs depende de la fase evolutiva del
EE. Por eso, una de las primeras tareas para el estudio de la estructura de
las fuentes es medir los tiempos en los que se alcanzan los méaximos en cada
componente y su relacion entre ellos. Para estimar el tamano de la fuente en
una componente espectral dada, medimos la extensién durante el maximo en
dicha componente.

Si los maximos espectrales no coinciden en el tiempo y midiéramos las
extensiones de las diferentes componentes durante el tiempo del maximo de
la componente central entonces no tendriamos el valor del tamano en el mo-
mento en que dicha componente deja de producir su méaxima emisién sino
en alguna otra fase (ya sea de aumento o de disminucién). En ese caso, la
comparacion entre las componentes corresponderia a diferentes fases. Estu-
diamos las extensiones de las fuentes para el maximo de emisién en cada una
de las fuentes, aunque dicho maximo hubiera ocurrido en un tiempo diferente
al de las otras componentes.

Con el analisis de las amplitudes registradas en diferentes canales espec-
trales de la linea, se estudiaron varios aspectos de las fuentes de los EEs
segun los corrimientos al rojo, al azul y en base a la longitud de onda que se
define sin corrimiento (central).

Se buscaron las amplitudes maximas en la componente espectral central,
una vez registrados estos tiempos, se tomaron como referencia y se buscaron
las amplitudes maximas en las otras dos componentes que estuvieran mas
proximos a este tiempo.

Con el objetivo de estudiar la estructura de los EEs, analizamos la depen-
dencia de sus caracteristicas (cantidad, intensidad y tamafno) como funcién
de la distancia al centro del disco solar.
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Estas variaciones de los EEs con la distancia al centro del disco solar po-
drian ser intrinsecas del fenémeno o depender de la geometria observacional.

3.2. GEOMETRIA OBSERVACIONAL

La posicién de una formacion sobre el Sol esta determinada por una posi-
cién (z,y) sobre el disco solar. Estas coordenadas también corresponden a
una latitud 6 y una longitud v con respecto al centro de la esfera de radio R
con la que se describe al Sol.

El Sol es considerado esférico y para un observador en la Tierra, se ve
como un disco. Debido a la forma esférica el tamafio de una formacion vista
desde la Tierra no es el mismo si esta en el Ecuador o a una d distancia del
centro del disco solar. Por lo tanto, se podria observar una variacion de los
tamanos observados por SUMER debido a la geometria observacional.

Suponemos un tamano que nos interesa medir, este tamano sera medido
como un tamano A a lo largo de la zona NS escaneada. Si nos movemos una
cierta latitud 6 con respecto al Ecuador mediremos entonces que la longitud
de arco corresponde a un tamano A’ (Figura 3.1).

Figura 3.1: La distancia medida por el SUMER depende de la latitud en la que
se encuentre.

Lo que esperamos es entonces que a medida que nos alejamos del centro
del disco solar, la proyeccién de la tamano disminuird, es decir, A > A’.
El tamano en direccién NS que se mide esta dada por la siguiente ecuacion:

A" = Acos®, (3.1)
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El tamano en direccion EW para cualquier longitud es:
B’ = Bcosy (3.2)

donde A es el tamano de la formacién en direccion NS y es mucho menor
que el radio R sobre el Ecuador y B es el tamano en direccion EW.

En nuestro caso tenemos dos posiciones al disco solar. Nos interesa saber
la longitud NS que cubre la rejilla cuando ésta apunta a diferentes latitudes
del Sol. La longitud de la rejilla es de 120px al encontrarnos en el centro del
disco solar medimos 120arcsec. Cuando nos encontramos en otra distancia d
sobre el mismo meridiano (latitud 30°) entonces en 120px tenemos 104arcsec.
La distancia se reduce un 13 %.

Es posible que esta diferencia de longitudes determine algunas diferencias
al medir a diferentes distancias al centro del disco solar.

El calculo de la latitud se hizo con una rutina llamada latitud.pro. Es-

ta rutina permite calcular la latitud solar correspondiente a la posicion del
centro de la rejilla del SUMER.

Figura 3.2: Latitud Solar que corresponde a la posicién del centro de la rejilla.

La posicion de un EE estd determinada por la latitud y la distancia al
centro del disco. La distancia al centro del disco nos dice la posicién de la
proyeccion de la fuente sobre el disco solar mientras que la latitud nos deter-
mina la profundidad en la que se encuentra la fuente al definir la curvatura
del Sol (Figura 3.2).
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La distancia al centro del disco se calculé con el Teorema de Pitagoras,
donde para un cateto se utiliza la posiciéon NS y para el otro cateto la posicion
EW de la ubicacién del centro de la rejilla.

3.3. SELECCION DE DATOS

En la literatura encontramos que se han estudiado los EEs sin asegurar
que el maximo en la amplitud realmente lo sea tanto espacial como temporal-
mente. En este trabajo utilizamos mediciones hechas en régimen de escaneo.
Esto permite tener mediciones de la amplitud para la misma posicion EW —
NS sobre el disco solar en diferentes tiempos.

A continuacién se describen en breve los puntos considerados para la
seleccion de los EEs:

» Fuera de zonas donde se registraran Hoyos Coronales y Regiones Acti-
vas.

s Datos a dos distancias diferentes al centro del disco solar.

» Mismo nimero de posiciones de la rejilla (6 EW), tiempos de inte-
gracién (5 s) y longitud de onda del Si IV (139.37 nm) para ambos dias
y para las tres componentes: azul, central y roja.

» Maximos mayores a 25 cuentas, definiendo el nivel de ruido como el
20 %, es decir, 5 cuentas.

» Diferencia de amplitud del 20 % con respecto a las amplitudes vecinas
en posicion NS - EW y tiempo.

Como los EEs son de las interacciones de plasma mas pequenas que pode-
mos observar en el Sol, se busco que las regiones a estudiar se encontraran
fuera de Regiones Activas (RA) y Hoyos Coronales (HC).

Se utilizaron los magnetogramas y otras imagenes del disco solar para
asegurar que verdaderamente son datos que se pueden definir como Sol Qui-
eto.

Para estudiar los EEs, se usaron mediciones hechas por el SUMER en
régimen de escaneo en el ano de 1996.

Elegimos este ano, ya que fue el ano en el que el SUMER realiz6 varias
campanas de observacion en este régimen. En 1998, el SOHO dejé de funcionar
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adecuadamente, deshabilitando este tipo de observaciones y no se hicieron
mas.

Como no hubo mas datos de este régimen después de 1998, hubo una
falta de interés de analizar estos datos. No se hicieron rutinas de cémputo en
la plataforma IDL para el manejo y calibracién de estos datos.

El régimen de escaneo es muy 1til ya que permite hacer espectros para
una cantidad de posiciones. En posicién NS se tienen 120 espectros mientras
que en direccion EW el ntimero de exposiciones depende de las posiciones
del escaneo. En nuestro caso, se escanearon 6 posiciones en un tiempo de
integracién de 5 s.

El que los datos que seleccionamos para este trabajo sean de régimen de
escaneo nos permite analizar las variaciones temporales de la forma, ubicacion
y extension de las fuentes de los EEs.

El Dr. Eduardo Mendoza Torres (INAOE) llevé a cabo la tarea de diseniar
programas en IDL que permitieran visualizar y calibrar los datos de régimen
de escaneo.

Por méas de un ano nos dimos a la tarea de perfeccionar y hacer rutinas
para poder visualizar, seleccionar la informacién del SUMER y poder hac-
er mas estudios de los EEs en el EUV. Las rutinas mas importantes seran
mencionadas a lo largo de este trabajo.

En la seleccién, también se cuidé encontrar dias en diferentes posiciones
sobre el disco solar para poder llevar a cabo una comparacion. Los dias
elegidos para dicho analisis fueron el 20 de junio y 26 de junio de 1996. Cada
dia es una posicion sobre el disco solar. El dia 20 de junio de 1996 corresponde
al centro del disco solar (d0) mientras que el 26 de junio de 1996 corresponde
a una posicién de 707 arcsec del centro del disco solar (d707).

En Figura 3.3 se muestra las posiciones a donde apunté el SUMER. Las
cruces muestran los extremos del campo que se observé en cada dia y en col-
ores se muestra la morfologia que hubo para esos dias demostrando que las
observaciones se encuentran en regiones de Sol Quieto. En el panel izquierdo
de la figura se muestra la informacion para el 26 de junio de 1996 mientras que
en el panel derecho la del dia 20 de junio de 1996. Estas imagenes fueron real-
izadas con la rutina sunlonlat.pro, que permite visualizar los magnetogramas
y las otras imagenes necesarias para corroborar que nos encontramos sobre
zonas de Sol Quieto.

Nuestro interés es estudiar la linea de emisién del SilV (139.37 nm), esta
linea nos determina una temperatura de maxima abundancia de 10> K que
se observa frecuentemente en la RT. Es una linea aislada, es decir, no se
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Figura 3.3: Regiones de Sol Quieto donde se llevaron a cabo las mediciones. Las
cruces muestran las posiciones del centro de la rejilla. En el lado derecho se en-
cuentra la imagen correspondiente a d0 y en el lado izquierdo corresponde a d707.
Los ejes son de distancia en pixeles espaciales. El radio solar se tomé como de 980

pX.

superpone con otras lineas, esto la hace muy buena para estudiar los EEs.

Se obtuvieron bandas de 50 pixeles espectrales para cada posicién NS-
EW centrando el espectro en la linea del SiIV. La resolucién espectral es de
0.0045 nm (Figura 3.4).

Cada espectro se guarda como un vector. La rutina makecube.pro acomo-
da estos vectores en un hoja que muestra los espectros medidos para cada
posicion NS y luego adiciona por cada tiempo una hoja que lo que permite
es tener la evolucion temporal de los espectros por cada posicion, haciendo
esta disposicién un arreglo 3D (posicion NS, tiempo y amplitud).

En la Figura 3.6 se muestra el arreglo que hace la rutina makecube.pro con
los datos obtenidos de las mediciones del SUMER. Cada vector de amplitudes
registrada en cada posicion NS se acomoda. Estos vectores se obtienen en
el mismo tiempo de 5 s de exposicion del SUMER. Se guardan los demas
tiempos uno de tras del otro para tener entonces la profundidad de un cubo
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Figura 3.4: Ejemplo de una linea espectral producida de las mediciones el SUMER.
El espectro se obtiene de los 50 valores que mide de la amplitud de emisién de la
linea en 5 s de integracion. En cada medicién se obtienen 120 espectros correspon-
dientes a los 120 px espaciales en direccién NS de la rejilla.

(arreglo 3D), es decir, la dimensién temporal.

La rutina makecube.pro, permite seleccionar la longitud de onda que se
quiere estudiar y simplemente desplegar los datos que corresponden a dicha
longitud para todos los tiempos de integracion y para todo el arreglo de
datos el SUMER. También permite seleccionar secciones de estos datos, por
ejemplo una vez que se seleccioné el tiempo de integracién deseado, etc.

Para poder ver los datos antes de realizar los cubos de informacion se
realizé la rutina headreadselect.pro que pone los datos del SUMER en tablas
que permiten ver la posicién del centro de la rejilla, el tiempo de integracion,
la amplitud medida, el tiempo en el que se llevd la medicion, la longitud de
onda, etc.

De todos los datos obtenidos para estos dias se seleccionaron aquellos
que tuvieran el mismo tiempo de integracién (5 s) y el mismo nimero de
posiciones EW (6 posiciones) con un minimo de amplitud de 25 cuentas. El
nivel de ruido es de 5 cuentas, cualquier amplitud debia ser 20 % mas grande.
Existen EEs de corto tiempo, al tener el minimo de posiciones en direccién
EW y el minimo tiempo de integracion aseguramos tener la escala temporal
mas pequena para aislar méas facilmente los EEs.

Para el dia 20 de junio, el cual se encuentra en el Ecuador, se tienen las
posiciones del centro del rejilla en las coordenadas para el primer escaneo (-
1.5,0), (0,0) y (1.5,0) y para el segundo escaneo (-0.75,0), (0.75,0) y (2.25,0).
Se movio en direccion EW cada 0.75 arcsec. Para el 26 de junio las posiciones
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Figura 3.5: Ejemplo del mapa de contornos (ventana inferior izquierda) obtenidos
de las mediciones del SUMER una vez seleccionada la longitud de onda, el tiempo
de integracién y el ntimero de posiciones EW del escaneo. En el eje vertical se
tienen las posiciones NS y en el horizontal tenemos el tiempo, cada tiempo se
dejé un tiempo total de integraciéon de 5 s. En la ventana inferior derecha se
muestra en escalas de grises los 50 valores de la amplitud integradas registradas
para cada posicién en un tiempo. En la ventana superior derecha el espectro directo
medido en la posicién NS y tiempo marcada en la interseccién de las rectas de la
ventana inferior izquierda, se muestran los valores de la amplitud méaxima que se
encontré en todos los datos, el maximo encontrado en todas las posiciones NS para
un tiempo dado y el maximo correspondiente al espectro que se muestra. En la
ventana superior derecha se muestran la integracién del espectro medido en cada
tiempo para dada una posicién NS.
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centrales de la rejilla para el primer escaneo son (497.81,-499.88), (500.12,-
499.88) y (502.38,-499.88) y para el segundo escaneo (499,-499.88), (501.25,-
499.88) v (503.5,-499.88). La regién cubierta por la rejilla se encuentra en
una latitud de 30° con relacién al Ecuador y se movié en direccion EW cada
1.13 arcsec.

Con la rutina en IDL selcontl.pro se visualizaron en escalas de gris las
amplitudes integradas para cada tiempo y cada posicion de los datos del
SUMER. Se obtuvieron escaneos como los mostrados en Figura 3.5.

La rutina selcontl.pro muestra cuatro graficas: la que se encuentra en la
parte superior izquierda muestra las amplitudes en todos los tiempos para
una determinada posicién NS, el mapa de contornos muestra la integracion de
las amplitudes de todas las posiciones NS del espectro. La superior derecha,
muestra la amplitud normalizada de la linea espectral para determinada posi-
cién NS y tiempo. Se agregaron los valores numéricos de las amplitudes maxi-
mas para el tiempo independiente de la posicion NS y para la posicion NS
independiente del tiempo mostrado.

La inferior izquierda muestra el escaneo temporal y posicional NS con
las amplitudes en escala de gris. Implicitamente se puede también ver como
varian las amplitudes en posiciones EW. El panel inferior derecho muestra los
espectros en el tiempo que se observa para cada posicion NS donde la escala
de gris son las amplitudes. Esta escala en gris permite determinar el ancho
de los corrimientos de la linea espectral. En ocasiones se ve si el corrimiento
es preferencial hacia el azul o hacia el rojo (efecto Doppler). Para ambos
casos se centrd la longitud de onda en 25 pixeles espectrales. Para guardar
las imagenes como archivo poscript se cuenta con la rutina selcontps.pro.

Para el caso del 20 de junio de 1996 el tiempo inicial es 13:40:28 (hh:mm:ss)
y el tiempo final es de 14:21:02 tal que se estudié un tiempo total de 2434 s
que son aproximadamente unos 41 min. Para el 26 de junio de 1996 el tiempo
inicial es 03:17:39 y el final es 03:58:17 es decir, 2438s.

En estos mapeos de la muestra de datos, se buscaron los maximos. Se
localizaron aproximadamente 300 EEs por dia.

Del acomodo matricial realizado con la rutina makecube.pro, se decidié re-
visar el comportamiento de la linea espectral para cada posicion EW. Para
esto, se hizo la rutina transformattewpage.pro que permitié conservar los cu-
bos de datos pero acomodandolos de tal forma que ahora tenemos como
nueva dimensién: la posiciéon EW. Implicitamente hay otra dimensién (una
temporal) que permite ver la evolucién del espectro para cada posicién NS
— EW.
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position NS
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Figura 3.6: Aqui se muestra el arreglo que se obtiene con la rutina transfromat-
tewpage.pro. Este arreglo permite ver las 6 posiciones EW del régimen de escaneo.
Cada cubo estd compuesto de hojas. Estas hojas guardan la posicion NS los es-
pectros medidos. El tiempo es la tercera dimensién.

En la Figura 3.6 se muestra el arreglo para el caso en el que el SUMER
barre un total de seis posiciones EW; el SUMER primero obtiene las medi-
ciones en las posiciones EW impares y luego regresa para tomar las pares.

Al dar la posiciéon NS y la posicion EW de cada EE seleccionado, la
rutina linesewnsmos.pro muestra un mosaico de 6x9 espectros. Como son
datos de régimen de escaneo no se contara con mediciones en posiciones EW
alternadamente por lo que estos espacios se llenaron calculando un promedio
de los espectros medidos un tiempo antes y un tiempo después para dicha
posicion EW para conservar el arreglo. Estos promedios no se tomaron en
cuenta en ninguna seleccién, sélo se hicieron para conservar el arreglo de 6
posiciones EW.

En la Figura 3.7 se muestra una de las gréaficas obtenidas con esta ruti-
na. Se tienen seis columnas que se refieren a la posicion EW barrida por
el SUMER. Se eliminaron de la muestra aquellos EEs que se encontraban
proximos a las orillas.

Esta forma de ir seleccionando los EEs era muy tardada. Para facilitar
el proceso se utilizé la rutina findmax.pro. Esta rutina acomoda los datos en
un arreglo 3D (posicién NS, tiempo y amplitud). Busca el valor mas grande
entre todas las amplitudes y localiza las posiciones de dicho valor. Repite el
procedimiento, hasta un valor limite inferior de la amplitud determinado por
el usuario (25 cuentas en nuestro caso).
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Figura 3.7: Ejemplo de los espectros acomodados en los mosaicos. 6 columnas
correspondientes a las 6 posiciones EW, cada fila es una posiciéon NS. Los espectros
que se muestran estan normalizados, en la esquina superior izquierda de cada uno
se muestra su amplitud.
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Sin embargo, se tuvieron que revisar los escaneos y mosaicos para mostrar
que esta rutina funcionaba para su propdsito.

Una vez guardados los datos de los maximos para ambos dias, se utilizé la
rutina nsproflisgen.pro para obtener los perfiles NS de la amplitud para cinco
tiempos en total, el de nuestro interés, dos tiempos antes y dos tiempos
después. En la mayoria de los casos se observd que con esos tiempos era
suficiente para tomar todo un EEs temporalmente. Que estuviera dentro de
estos 5 tiempos y que la amplitud bajara mas del 20 % de la amplitud méxima
fueron otros criterios de seleccion. Dentro de nuestra seleccion solo habia EEs
de corta duracion.

Los perfiles NS son distribuciones unidimensionales de puntos que repre-
sentan amplitudes medidas en la linea espectral para una misma longitud de
onda. Todas estas amplitudes medidas en un mismo intervalo de tiempo, por
lo que no son funcién de la longitud de onda sino en funciéon de la posicion
NS.

En Figura 3.8 se muestra un ejemplo de estos perfiles, con la linea continua
gruesa se muestra el perfil NS de la amplitud para un EE, por abajo se
muestran los perfiles NS de dos tiempos anteriores y por arriba los tiempos
siguientes al EE. Se busco que la posicién del EE quedara lo méas centrado
posible y todos los perfiles se hicieron para intervalos de 40 posiciones NS
dejando la posicion NS seleccionada por headreadselect.pro lo méas centrada
posible.

Para cada perfil NS se dibujé una linea representativa del ruido, con-
siderando las amplitudes minimas como referencia, a partir de esta linea se
midieron los maximos correspondientes a la posicion NS y el tiempo a estudi-
ar (Figura 3.8). Una vez medida la amplitud se buscaron aquellos perfiles que
dentro de la muestra temporal cumplieran que el maximo fuera 20 % mayor
a las amplitudes de los tiempos (dos tiempos antes y dos tiempos después)
de la muestra.

Se tomo en cuenta que al dibujar la linea de ruido, nosotros estamos
tomando un valor promedio del ruido, es decir, uno para todas las amplitudes
medidas, por lo que difieren por esta incertidumbre del valor real medido por
el SUMER.

El maximo medido con el SUMER no es el mismo méaximo medido en
referencia a dicho nivel de ruido.

Como referencial espacial y temporal se utilizaron los maximos en la
componente espectral central. El mismo procedimiento se hizo pero para las
componentes espectrales roja y azul. S6lo que se buscaron los maximos més
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Figura 3.8: Variaciones de la amplitud en direccién NS incluyendo tiempos antes
y después del tiempo de la maxima amplitud. En el centro con linea continua
gruesa se muestra la variacion justo en el tiempo de la amplitud méaxima. En
lineas delgadas estdn las variaciones para dos tiempos posteriores (superiores) y
dos tiempos antes (inferiores).
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intensos y préximos al tiempo de ocurrencia del méximo en la componente
espectral central. Es decir, obtuvimos los perfiles de la amplitud en direccion
NS para cada una de las componentes espectrales.

Figura 3.9: Variaciones de la amplitud en direccién NS para diferentes canales.
En color negro se tiene la longitud de onda central, en la mayoria de los casos este
canal abarca a todas las amplitudes maximas registradas en los canales vecinos.

El tener un aumento de la amplitud para la componente central se refiere
al aumento méaximo de la emision de energia de la fuente. Esto adicionalmente
se hizo para estudiar el tiempo de ocurrencia de los maximos, ver si estan
relacionados entre ellos y buscar caracteristicas adicionales. Estos perfiles son
realizados directamente de las mediciones del SUMER. No se realizé ningin
ajuste previo para hacerlos.

Para corroborar que efectivamente tenemos los maximos se utilizaron los
datos directos del SUMER en diferentes canales para realizar graficas como
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la que se muestra en Figura 3.9. La curva de color negro representa las
mediciones para el canal que corresponde a la longitud de onda central.

Se modificé la rutina nsproflisgen.pro que permite graficar amplitud con-
tra posicion NS para diferentes longitudes de onda proximas a la longitud de
onda central. A cada longitud se le asigné un color.

Para visualizar y corroborar que los EEs seleccionados cumplen con los
criterios de seleccion se hicieron diversas rutinas de las que se hablaran mas
adelante.

3.4. COMPARACION DEL NUMERO DE
EEs EN CADA COMPONENTE ESPEC-
TRAL

Tabla 3.1: Después de la seleccion contamos el nimero de EEs en cada com-
ponente. Contamos cuantos EEs tenian todas las posibles combinaciones de
componentes espectrales. El conteo se hizo para ambas posiciones sobre el
disco solar.

20 de junio (d0) | 26 de junio (d707)

TOTAL 37 29
Azules Totales 26 24
Centrales Totales 26 30
Rojos Totales 33 23
Azul-Central-Rojo 18 21
Azul-Central 2 3
Azul-Rojo ) 0
Central-Rojo 5 1
Azul 1 0
Central 1 4
Rojo 4 0

Se conto el nimero de casos que teniamos para cada componente espectral
y la combinacion de las componentes espectrales existentes en cada EE.

Para dO, es decir, en el centro del disco contamos 37 EEs en total, dis-
tribuidos de tal forma que la componente que mas tenemos mediciones de la
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fuente es la roja. En el caso de d707 tenemos més en la componente central
(ver Tabla 3.1).

Se hizo el conteo de las fuentes en las longitudes de onda correspondientes
a las componentes espectrales central, azul y roja de los EEs para verificar
que efectivamente, cuando tenemos un maximo en la componente central,
éste se encuentra acompanado de méximos en las componentes azul y roja.
Es decir, que un EE es frecuentemente acompanado de flujos de plasma. En
el centro del disco, 18 de 37 EEs cumplen el criterio de tener maximos en
las tres componentes y en el 26 de Junio (d707), 21 de 29 EEs cumplen este
criterio.

Esta estadistica no es suficiente para poder concluir algo de estos resul-
tados. Pero apunta a que si hay una relacién entre ellas.

3.5. COMPARACION DE LOS TIEMPOS DE
OCURRENCIA

Tabla 3.2: Contamos el nimero de EEs que ocurrieron al mismo tiempo y en
todas las posibles combinaciones de ocurrencia. En el caso de d0 se noté que
la mayoria de las veces el maximo en la componente azul aparecié6 después
de que la componente central fuera maxima.

20 de junio (d0) | 26 de junio (d707)

TOTAL 18 21
Todos al mismo tiempo 1 10
Azul antes del Central 1 6
Azul después del Central 11 2

Azul igual que el Central 6 14
Rojo antes del Central 7 5
Rojo igual que el Central 7 12
Rojo después del Central 4 )

Para comprobar que los flujos estan vinculados con el maximo en la com-
ponente central estudiamos los tiempos de ocurrencia.

En relacién a los tiempos de ocurrencia, para d0 se encontré que el maxi-
mo en el azul ocurre tiempo después de que el maximo en el central ocurriera
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(11 de 18 EEs). Mientras que en d707 los méximos de las tres componentes
ocurren al mismo tiempo (10 de 21 EEs) (ver Tabla 3.2).

No sabemos a qué se debe la diferencia de los tiempos de la ocurrencia
de los maximos de las tres componentes, la estadistica que tenemos no es
suficiente para determinar de manera general los tiempos.

Esta diferencia puede ser debida a la geometria observacional u otras
causas, como por ejemplo caracteristicas intrinsecas del fenémeno fisico. Es-
peramos que en trabajos posteriores, se realicen analisis para estas posiciones
y otras nuevas.

3.6. EXTENSION DE LAS FUENTES DE
LOS EEs

Una vez medidas las amplitudes y encontrados aquellos casos donde el
aumento de la amplitud fuera considerable, se pasé a la mediciéon de los
anchos en los perfiles NS. Se eligio medir el ancho a potencia media, es
decir, al 0.5 de la amplitud del maximo y para corroborar la informacién y
estudiar también su comportamiento evolutivo se midieron también al 0.2 de
la amplitud que todavia se encuentra muy por arriba del nivel del ruido.

En la Figura 3.8 se muestra uno de los perfiles, con lineas que denotan
el 0.5, el 0.2 y el nivel de ruido. Estas mediciones se hicieron para las tres
componentes espectrales. Esta seleccién redujo la cantidad a 70 EEs entre
los dos dias y con los que se hizo todo el estudio.

Los perfiles NS contenian varios maximos vecinos que generaban duda
acerca de si se trataba de un mismo EE o EEs separados. Se decidié incluir
condiciones que permitieron decidir si se consideraba como un EE o mas, lo
cual se reflejaria al medir los anchos de cada EE.

De primera instancia, el tamano limite de una fuente estaria definido
por la linea de ruido. Hacia el norte (N) y hacia el sur (S) la amplitud del
maximo de la senal va bajando hasta alcanzar el nivel de ruido, esto nos
ayudé a determinar el tamano de la fuente.

Los anchos medidos fueron guardados en hojas de calculo de las tablas de
Excel correspondientes a cada dia, agregando cuatro columnas, dos para los
anchos medidos en centimetros al 50 % y al 20 % y otras dos para convertir
las unidades en pixeles espaciales ya que se midieron los anchos en cm de los
perfiles de la amplitud en términos de la posicién NS.



3.7. ENERGIAS INVOLUCRADAS EN LOS EES 81

3.7. ENERGIAS INVOLUCRADAS EN LOS
EEs

Los EEs ocurren sobre todo el disco solar y es posible que la energia que
liberan esté relacionada con el calentamiento de la Corona. En esta seccion,
estimamos los 6rdenes de magnitud de la energia cinética de los EEs y la
energia que perderian por radiacién y por conduccién. Usamos los valores
obtenidos para diferentes posiciones sobre el disco solar (d0 y d707).

Como es solo una estimacién, vamos a suponer que las fuentes de los
EEs tienen un volumen esférico. Consideramos el ancho promedio medido
al 50% de la amplitud méxima como el didmetro de la esfera. En d0 el
tamaiio promedio fue de 3.4 x 108 ¢m y en d707 el tamaiio promedio fue de
4.34 x 10% em.

Con los datos anteriores tenemos que para d0, las fuentes tienen un area
de Ay = 3.63 x 107 em? y un volumen de Vi = 2.06 x 10% e¢m? y para
d707, las fuentes tienen un rea de Azp; = 5.92 x 107 em? y un volumen de
‘/707 = 4.28 X 1025 cm3.

En Walsh, 2003 se encontré que la energia total que se necesita en la
Corona para sustentarla esta dada por 6x10'° ergs em—2 s~*. Para comparar
la energia cinética que obtendria de los EEs estudiados necesito considerar
el tiempo de radiacién que se explica en la seccién siguiente (11 s para el
caso en que la temperatura del plasma es de 10° K) y tomaremos las dreas
anteriores donde suponemos que la fuente es esférica. La energia total para
dO es de 2.4 x 10% ergs y en d707 es de 3.9 x 10%.

3.7.1. Energia Cinética de los Flujos

La energia cinética esta dada por:

1
E, = §mvz.

Para calcular la masa del plasma consideramos que la densidad numérica del
plasma en la fuente de un EE es de n = 10'° em™ (Golub, 1997), que al
multiplicarla por la masa del Hidrégeno, my, nos da p = myn = 1.67 X
107 gem 3.

La densidad esta definida como p = %*. Entonces la masa que corresponde
a la fuente de un EE en d0 es mo = 3.45 x 10 ¢ y para d707 del centro es
Mmro7 = 7.145 x 1011 g.

<I3
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La velocidad que vamos a usar para la estimacion de la energia cinética
en los flujos estd dada por los pixeles espectrales que usamos en el ala azul
y en el ala roja. Utilizando la resolucién espectral del SUMER (0.0045 nm)
tenemos que el pixel rojo corresponde a un A\ = +0.0135 nm. Entonces
tenemos un desplazamiento de la longitud de onda que nos da la velocidad.

Podemos utilizar la ecuacion del desplazamiento Doppler:

v AN

C N )\0 ’

para calcular la velocidad de los flujos. Despejando la velocidad en la ecuacion
del desplazamiento Doppler obtenemos que

0.0135 nm
V= ———.
Ao

Entonces, la velocidad de los flujos de plasma producidos por los EEs de
esta muestra es de 29 km s~!. Por comparacién recordamos que la velocidad
promedio del viento solar es de 450 km s~!. La velocidad del sonido en
la Corona es de 250kms~! (Walsh, 2003). Es decir, que nuestros flujos son
mucho mas pequenos. En este sentido, no se provocarian ondas supersoénicas.

La energia cinética de nuestros EEs es de Ejy = 1.45 x 10** ergs en d0 y
Ejror = 3.01 x 10%* ergs para d707.

3.7.2. Energia Perdida por Radiacién

Para estimar la energia perdida por radiacién, sabemos que:

dU
Er = —
f ( dt )rad TV’

donde (‘fi—(tj)m , = 1*P(T) es la funcién de flujo radiativo en donde la densidad
numérica es n = 10'% em™3. P(T) es la funcién de pérdida por radiacién de
un sistema y 7 = QT??ﬁ(TT) es el tiempo de radiacion.

En la bibliograffa (Golub, et al. 1997) se encontraron aproximaciones
analiticas de la funcién de pérdida por radiacién P(T) en temperaturas coro-
nales, P(T) = 1077375 para 5.0 < logT < 7.0 y P(T) = 107162271 para
6.3 < logT < 7.0.

En la RT tenemos temperaturas entre 10K y 10K pero las fuentes de

los EEs tienen temperaturas tipicas de 10°K y 10°K.
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En el caso en el que T = 10°K, P(T) = 1.86 x 10_22@ y T = 1ls.
Encontramos entonces que las energias perdidas por radiacién son Ery =
4.21 x 10** ergs para d0 y Egror = 8.76 x 10%* ergs para d707.

Para T = 10°K, P(T) = 1.232252107%2 erg em® s™' y 7 = 168 s, Eg =
4.25 x 10% ergs para d0 y de Epryr = 8.84 x 10% ergs para d707.

Las energias perdidas por radiacién en T' = 10°K y T' = 10°K difieren en
un orden de magnitud.

3.7.3. Energia Perdida por Conduccion

Para la energia perdida por conduccién se tiene que:

EC’ = FcTA (33)

donde A es el area sobre la cual fluye el calor del sistema hacia el medio
exterior, 7 es el tiempo de conduccién (para hacer una comparacién usamos el
mismo que el tiempo por radiacién) y el flujo conductivo térmico F¢ estd dado
por:

Fo=k—=—kKol2— (3.4)
T x

donde kg = 821077 eTgK_%Sflcmfl, T es la temperatura y ‘é—g es la variacion
de la temperatura en una distancia dx = 103km. Para comparar, tomaremos
los valores 10° y 10°K.

Para el cédlculo del flujo conductivo podemos decir, de manera simplifi-
cada, que calculamos el flujo de calor entre dos diferentes temperaturas a lo
largo de una distancia. Para dichas temperaturas tomamos tres casos: 10°K
a 10'K, 10°K a 10°K y 10°K a 10K, donde & = L2 g ¢l valor que
se sustituyo en la ecuacion 3.7.3. En la Tabla 3.3 se muestran las energias
obtenidas con estos valores.

Las energias perdidas por conduccién cuando la fuente tiene una tem-
peratura de 7" = 10°K son menores en tres 6rdenes de magnitud que para
T =10°K.
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Tabla 3.3: Estimacién de la energia de pérdida por conduccién. Se estima la
funcién de flujo conductivo dependiente de la dT para diferentes posiciones
sobre el disco solar.

Temp. 4 Flujo Cond. | Dist. al centro | E. Perdida (Cond.)
K] [K ecm™] | [erg cm™2 s71] [arcsec] erg]
10° 9x10~* 2.27 x 10* 0 9.06 x 10%2
707 1.48 x 10%
9 x 1073 2.27 x 10° 0 9.06 x 10*
707 1.48 x 10*
9.9 x 1073 2.50 x 10° 0 9.90 x 10%
707 1.63 x 10%
10° 9x 1073 7.20 x 10° 0 4.39 x 10%
707 7.16 x 10%
9.9 x 1073 7.92 x 10° 0 4.38 x 10%
707 7.87 x 10%

Las energias cinéticas y perdidas por radiacién encontradas cuando con-
sideramos que las fuentes estdn a una temperatura de T = 10°K son del
mismo orden de magnitud que las pérdidas que se tienen cuando las fuentes
estan a T = 10°K. Sin embargo, las energias perdidas por conduccién a
T = 10°K son menores por dos 6rdenes de magnitud que a T = 10°K.

Las energias estimadas en estas ultimas dos secciones son en términos
de un solo EE. Tenemos una muestra de 70 EE (37 EEs en d0 y 29 EEs en
d707). Para saber su contribucién en base estos métodos de interaccién basta
con multiplicar por estos 70 y sumar los mecanismos que se muestran en este
trabajo. Como es una estimacién consideraremos que 7' = 10° K. Para el
caso del flujo conductivo se calculé el promedio de las energias encontradas
para los diferentes dT'. Entonces resulta que en d0 la contribucién es de
2.34 x 10%° ergs y en d707 la contribucién energética es de 3.72 x 10%° ergs.

La contribucién total de los EEs es de 6.07 x 10?6 ergs, es decir, un 0.15 %
de la energia total que se requiere para calentar a la Corona.

Usando los valores encontrados para los tamanos de las fuentes en d0
y los tamanos en d707 del centro podemos hacer una comparacion de las
diferencias en las energias si las diferencias de tamanos no se debieran a la
geometria observacional sino fueran debidas a un comportamiento intrinseco



3.8. COMPARACION DE LAS POSICIONES DE LOS EES 85

de las fuentes a diferentes latitudes del Sol. Podemos concluir que las energias
a una latitud de 30° serian dos veces mas grande que las energias de los EEs
en el Ecuador del Sol.

Lo que nos llevaria a temperaturas diferentes dependiendo de la latitud.

3.8. COMPARACION DE LAS POSICIONES
DE LOS EEs

En esta seccién comparamos la estructura de los EEs para distinguir
variaciones de la fuente como funciéon de su ubicacion en el Sol.

A pesar de que los EEs se han observado sobre todo el disco, no podemos
excluir la posibilidad de que la ocurrencia de EEs sea funcion de la latitud
tal como ocurre con otros fenémenos como los Regiones Activas (RA) y los
Hoyos Coronales (HC). Para distinguir si las variaciones de EEs en el Sol son
funcién de la latitud o de la distancia al centro del disco solar tenemos que
comparar los resultados observados con los esperados debidos a la geometria
observacional.

Después de la primera seleccion basada en el aumento y la disminucion de
la amplitud, se graficaron las posiciones de los EEs en una grafica de posicion
NS contra tiempo. Encontramos 270 EEs en d0 y 419 EEs en d707.

En la Figura 3.10a se muestran los EEs encontrados en el centro del
disco. Se observéd que existen ciertas posiciones NS donde los EEs ocurren
con mayor frecuencia. Se muestran lineas de tendencia (en rojo) entre ciertos
puntos donde se ve que los EEs ocurren con mayor frecuencia en posiciones
NS: 10 — 20 pixeles, 30 — 40 pixeles, 70 — 90 pixeles. Existe una banda de
ausencia de EEs en posiciones localizadas entre 50 — 70 pixeles.

En d707 (Figura 3.10b) no se distinguen posiciones preferenciales ya que
el nimero de EEs aumenta en un 64 %, pero si se notan zonas de menor
ocurrencia. Sin embargo, no descartamos la posibilidad de que haya también
una preferencia para que los EEs ocurran en ciertas posiciones.

En la seccién anterior, encontramos que una distancia d sobre el disco
solar se reduce un 13 % a medida que la latitud aumenta. Esto quiere decir
que la rejilla cubre una longitud 13 % maés grande para latitudes mayores.

El area de la superficie solar que cubre la rejilla es mayor para latitudes
mayores (es 13 % maés grande), lo que aumenta el nimero de EEs en el campo
que observamos en d707. Entonces, esperarfamos un aumento del 13 % en el
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Figura 3.10: Gréfica de posicién NS contra Tiempo de los EEs seleccionados por
el criterio de aumento y disminucién de la amplitud. Los EEs ocurren en posiciones
preferenciales. En distancias cercanas al centro del disco es muy notorio mientras
que para otras posiciones sobre el disco solar lejanas al centro del disco solar la
densidad de EEs aumenta.
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numero de EEs encontrados a esta otra latitud (Latitud 30° en relacién al
Ecuador). Sin embargo, el nimero de EEs observados a una latitud de 30°
es 64 % mayor, lo cual es mucho mayor del esperado.

Es posible que este aumento también esté relacionado con propiedades
fisicas intrinsecas a las fuentes de los EEs. Pero, con esta muestra no se
puede determinar si es asi. Para obtener resultados conclusivos es necesario
tener datos de EEs en otras latitudes.

3.9. TAMANOS DE LOS EEs Y DISTAN-
CIA AL CENTRO DEL DISCO SOLAR

La curvatura del Sol cambia el angulo en que veriamos una fuente de-
pendiendo de su geometria. En ese caso, la forma y el tamano de la fuente
dependen de la posicién del EE sobre el Sol, para lo cual, debemos considerar
su curvatura.

En la Figura 3.11 se muestran el tamano de las fuentes de los EEs en
términos de la distancia al centro del disco solar. En el panel superior se
tienen los tamanos estimados para cuando el SUMER apuntaba en d0 y en
el panel inferior los tamanos cuando el SUMER apunt6 a d707.

Los tamanos observados de los EEs que ocurrieron en d0 son menores que
los tamanos a d707. Es posible que esta variacion dependa de la geometria
observacional. En las siguientes secciones hacemos un analisis detallado de
la influencia que podria tener la geometria en los tamanos observados para
compararla con los datos observacionales.

3.9.1. Variaciones de la Extension en Distancias Cor-
tas

En cada una de las posiciones apuntadas por el SUMER, se observéd que
el tamano varfa con la distancia (Figura 3.11). En algunos intervalos el rango
de valores posibles del tamano es grande y para otros este rango es menor.

Los tamanos més grandes se encontraron en el intervalo de 20 a 30 arcsec
para d0 y de 700 a 710 arcsec para d707.

Esta variacién a distancias cortas no depende de la geometria observa-
cional como se vera en secciones posteriores.
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Figura 3.11: Tamanos observados en términos de la distancia al centro del disco
solar. En color negro se encuentran las observaciones en la componente central, en
rojo las de la componente roja y en azul las que corresponden a la componente
azul. Se not6 que existe una variacién del tamano de la fuente a corta escala. En
la seccion anterior se hablé de que los EEs tienen posiciones preferenciales. Esta
grafica muestra unos gaps entre las mediciones que aseguran que los EEs ocurren
en posiciones preferenciales.
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Puede ser que estas variaciones estén relacionadas con la fisica misma de
los EEs.

3.10. TAMANOS OBSERVADOS Y SU GE-
OMETRIA

Una de las preguntas que motivaron este trabajo, fue la posibilidad de
definir una forma o estructura de las fuentes.

Nos preguntamos si las distribuciones unidimensionales observadas de la
amplitud de las fuentes de los EEs (perfiles espaciales NS) se pueden describir
con una distribucién simple tales como la gaussiana o una triangular.

Las fuentes méas sencillas y posibles de estudiar de los perfiles NS son
aquellas que permiten ajustar una gaussiana o suponer la fuente en forma
triangular.

Se midieron los anchos de las variaciones de la amplitud en direccion NS
al 50 % y al 20 % del méximo de cada una. Se calculd el cociente entre estos
anchos.

A continuacién se explica el procedimiento para cada geometria.

Figura 3.12: La amplitud maxima de la funcién gaussiana esta denotada como a.
Para calcular el cociente dividimos el ancho que corresponde al 50 % de a entre el
ancho al 20 % de a.
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Gaussiana

La funcién gaussiana esta dada por:

2

—x

ai(x) = aezo?

donde a es la amplitud maxima de la funcién. Nos interesa estimar los anchos
de la funcién correspondientes a 0.5 y 0.2 de la amplitud. Despejando x de
la ecuacién obtenemos que el ancho correspondiente a 0.5 de la amplitud es
wo5 = 204/2In(2) mientras que para el ancho que corresponde a 0.2 de a es

wo.2 = 204/2In(5). El cociente entre estos anchos es entonces:

wWo.5 . l’l’L(?)

= = 0.66.
Wo.2 In(5)

Triangular

Figura 3.13: La altura del tridngulo es a. Para calcular el cociente dividimos el
ancho al 50 % de a entre el ancho al 20 % de a.

La funcién de un triangulo es:

a
b=
tan o
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donde a es la altura del tridangulo y b serd el ancho correspondiente a esa
altura. Entonces calculamos que bys = 2(0.5)%— y by = 2(0.8)%—. El
cociente entre estos anchos entonces sera:

bos _ 0.625.
bo 2

Comparacién entre Gaussiana y Triangular

El cociente entre el ancho medido al 50 % y el ancho medido al 20 % para
una distribuciéon gaussiana es de un valor de 0.66, mientras que para una
forma triangular isésceles el cociente es de 0.625.

Si los cocientes de las observaciones se aproximan a estos valores, las
fuentes pueden ser descritas con estas formas y son casos en que los perfiles
presentan un solo maximo.

Se hicieron histogramas y el cociente predominante esta entre 0.3 y 0.4.
Solo los eventos mas intensos pueden ser estudiados con la forma gaussiana.
Tener un nimero mas pequeno que 0.5 nos dice que los perfiles son mas anchos
por debajo del 20 %, es decir, que la estructura de la fuente es compleja. Estos
perfiles no presentaban un sélo maximo, en ocasiones habia otros méaximos
alrededor del EE.

No podemos decir cudl de éstas dos es mejor aproximacion ya que la
cantidad de datos no es suficiente.

3.10.1. Geometrias Simples

En términos de la geometria observacional, se compararon los tamanos
observados con los tamanos resultantes de algunas formas geométricas basicas
vistas en 2D, como son, el cilindro, la esfera y el cono, variando la base y la
altura de éstos, en términos de la latitud solar.

Para este desarrollo primero se explica todo lo relacionado a la matematica
de cada geometria, concluido esto, se pasa a los resultados.

Esfera

Si suponemos que nuestra fuente tiene forma esférica, en 2D lo que obser-
vamos es una circunferencia. Si esta circunferencia cambia su posicion sobre
el limbo solar y solo nos importa entender la variacién de su tamano en
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términos de la latitud, podemos ver que debido a que es una circunferencia,
el tamano es el mismo sin importar en que latitud nos encontremos.

En la siguiente Figura se muestra en esquema representativo del tamano
que mostrara una fuente circular al variar la latitud.

Figura 3.14: El tamano de una esfera no varia en términos de la latitud.

Debido a que no hay cambio del tamano no fue necesario realizar ninguna
rutina para comparar el tamano de la fuente con este modelo, simplemente
esperamos que no tenga ninguna variacién de forma ni de tamano con la
latitud.

Cilindro

En 2D una fuente cilindrica, parece un rectangulo, por lo que basta en-
tender que el tamano aparente depende de la proyecciéon de la base y de la
proyeccion de la altura, estas proyecciones dependen del dngulo € en el que
se encuentre el rectdngulo inclinado (Figura 3.15).

Definimos t como el tamano de la fuente tal que ¢t = m + n, donde:
m =asinf y n =bcosb.

Esta inclinacién 6 nosotros la denominamos latitud solar. Ahora si vari-
amos la latitud podemos ver que cuando nos encontramos muy proximos al
Ecuador, la contribucién de la proyeccion de la base es mas importante que
la de la altura, mientras que si nos encontramos en los polos la contribucién
mas importante la tiene la altura. En casos intermedios, depende de la suma
de las proyecciones de la base y la altura definidas por la latitud, es decir, el
angulo 6.
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Figura 3.15: El tamafio de la fuente para este modelo tiene una parte que depende
de la proyeccién de la altura y otra de la proyeccién de la base en términos de la
latitud en la que se encuentre la rejilla.

Figura 3.16: El tamafnio de una fuente cilindrica que ve un observador depende de
las proyecciones de la base y la altura.

Como el tamano aparente depende realmente de la longitud de la altura y
de la base, se realiz6 la subrutina rect.pro que permite variar éstos, calcular el
tamano al elegir dichos valores y mostrar las curvas de los tamanos esperados.
Se llama dos veces esta subrutina para graficar una curva que limite por
debajo y otra curva que limite por arriba los valores observacionales. Se
seleccionan los valores de la altura y la base para cada curva, que permitan
que las curvas del tamano sean lo més préximas a las observaciones. Esta
subrutina es llamada por la rutina figura.pro. Para obtener los poscripts se
tiene la rutina figuraps.pro.
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Cono con Vértice sobre la Superficie Solar

Figura 3.17: El tamano de una fuente cénica como la que se muestra depende
de la proyeccién de la altura y de la base. En esta disposicién el tamano depen-
derd inicamente de la proyeccion de la base para latitudes pequenas mientras que
para latitudes muy préximas a los 90° dependerd de la proyeccién de la altura.

Un cono en 2D puede ser descrito como un triangulo. Basta entonces
explicar que el tamano depende de las proyecciones de la base y la altura.
En este caso nuevamente ocurre que para latitudes cercanas al Ecuador, el
tamano es dependiente de la base mientras que para latitudes cercanas al
polo el tamano depende solamente de la altura del tridngulo.

De esta configuracion, podemos entonces definir algunos angulos, tal y
como se muestra en Figura 3.19.

Donde 6 sigue siendo la latitud en la que nos encontramos, a es la altura
v b es la base del cono. El angulo entre el lado del triangulo que se forma
como proyeccién del cono y la base la denominamos como § = tan~! % El

1 a

dngulo entre el lado y el eje de simetria del cono es v = tan™" .

Necesitamos saber cuanto mide el lado ¢ del cono, utilizando el teorema

de Pitdgoras encontramos que ¢ = /(§)? + b?.
El tamano depende de que realmente exista una contribucién de las
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Figura 3.18: Al dar los valores de la altura b y de la base a se pueden conocer los
angulos que definen las proyecciones.

Figura 3.19: Para = 0 el tamano depende unicamente de la base.

proyecciones. Cuando tenemos el caso en el que nos encontramos proximos al
Ecuador resulta que la altura no contribuye en el tamano ya que la sombra
de la base cubre la sombra producida por la altura. En la subrutina existe
un condicional que comprueba que el tamano de la altura no sea cubierta
por la sombra de la base, en Figura 3.18 se puede ver que para demostrar
que la base no esta ocultando la altura simplemente depende de que el valor
que corresponde a [3 sea mayor a cero. Si es diferente entonces el tamano
es la suma de la proyeccion de la base dependiente de la latitud 6 y de la
proyeccion de la altura en términos del dngulo 5.

Una vez encontrado el valor de éstos angulos, se calcula el tamano de-
terminado como t = m + n, donde m = asinf para § > 0y n = bcosf .
Para esta geometria se realizé la subrutina triver.pro. Esta subrutina toma
los valores seleccionados para la altura y la base del triangulo y calcula los
angulos anteriormente definidos. Realiza las curvas que seran mostradas al
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ser llamado por figura.pro.

Se llama dos veces esta rutina para graficar una curva que limite por
debajo y otra curva que limite por arriba los valores observacionales. Se
seleccionan los valores de la altura y la base que permitan que la curvas del
tamano sean lo més préximas a las observaciones. Para obtener los poscripts
se tiene la rutina figuraps.pro.

Cono con Base sobre la Superficie Solar

Figura 3.20: El tamano de una fuente cénica que su base se encuentre sobre la
superficie de una esfera para un observador depende de la proyeccion de la base a
y de su altura b.

En este caso, tenemos el triangulo con la base sobre la superficie del
Sol y se hizo la subrutina tribase.pro, nuevamente el tamano depende de las
proyecciones de la base y la altura en términos de la latitud 6 en la que nos
encontramos.

En base a este arreglo, definimos entonces algunos angulos necesarios para
poder calcular el tamano de la proyeccion en base a la altura a y la base b
del cono (Figura 3.21).

La latitud esta dada por el angulo 6. El angulo entre la base y el lado del
cono esté dado como = tan™! %b El angulo entre la recta de la latitud y el
lado del cono es o = tan™! 25

Ahora en este nuevo sistema resulta que lo iinico que hay que recordar que
el tamano dependera de la proyeccion de la base mientras que la proyeccion de
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Figura 3.21: De esta configuracién de édngulos obtendremos el angulo que
servird para saber la proyeccion de la base y la altura del cono.

Figura 3.22: La proyeccion de la base depende del 4ngulo § mientras que la proyec-
cién de la altura de 7.

la altura sea menor, en cuanto sea mayor, el tamano dependera tinicamente
de la proyeccion de la altura.

Para el caso en el que la proyeccién de la base sea mayor, t = bcosd
donde 6 = 6 + a +  — 7, en caso contrario, donde la proyeccién de la
altura mayor, entonces, ¢t = asin~y, donde v = o + #. Como todas las demas
subrutinas, se llama dos veces en figura.pro, para calcular dos curvas de
tamanos dependientes de altura y base definidas por nosotros para que una
curva limite por arriba y la otra por debajo las observaciones. Para obtener

los poscripts se tiene la rutina figuraps.pro.

Resultados con Geometrias Simples

Una de las primeras preguntas con relacion al comportamiento de las
fuentes, es si éstas muestran un comportamiento monoétono con la distancia
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Figura 3.23: Ajuste de las curvas que representan el tamafio de la fuente al suponer
volumenes de geometrias simples.

al centro del Sol. Lo primero que se hizo fue comparar los tamanos esperados
de formas geométricas simples para las fuentes de los EEs con los datos
observacionales.

Comparar con geometrias simples nos ayuda a comprender la estruc-
tura de una fuente. En la Figura 3.23 se muestra un ejemplo de las graficas
obtenidas.

Los cruces representan las observaciones del 20 de junio y los cuadros
las observaciones del 26 de junio. Los colores representan cada componente
espectral correspondiendo el color negro a la componente central. Las curvas
de los conos se sobreponen una con la otra. Esto quiere decir que no importa



3.10. TAMANOS OBSERVADOS Y SU GEOMETRIA 99

si es el vértice o la base del cono la que esté sobre la superficie, para esa
variacién de la latitud ambos conos proyectan el mismo tamano de la figura
geométrica.

De estas graficas se ve que ninguna figura geométrica puede explicar ade-
cuadamente la estructura de los EEs. Es decir, la estructura de las fuentes de
los EEs es mas compleja y no puede ser explicado con geometrias tan simples
como éstas.

Las alturas que requieren las figuras para ajustarse a los resultados cam-
bian demasiado de una latitud a otra, para la variacion de la latitud de 0° a
30°, determinamos que el cambio era muy grande.

Al tener un cambio tan considerable, esperariamos entonces que al estar
en el limbo solar (90°) la fuente tuviera una extensién muy grande. Se con-
cluyé que el tamano de las fuentes no tiene un comportamiento monétono al
variar de una latitud 0° a una latitud de 30° aproximadamente, ya que ex-
isten cambios muy notorios a pequenas variaciones de latitud (Figura 3.24),
como se vera en la siguiente seccién.

Variacion Mondtona del Tamano a Menor Escala

Al comparar las figuras geométricas con los tamafios observacionales nece-
sitamos que la extension del EE, es decir, las alturas aumenten considerable-
mente. Los comportamientos de los tamanos en términos de la latitud no
parecen reales y evidentemente no son mondétonos.

El que la variacion del tamatio no sea mondtona implica que la estructura
de las fuentes tendra variaciones que no son determinadas por geometrias
simples sino por otras mas complejas.
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Figura 3.24: El comportamiento del tamano en términos de la distancia al centro
del disco no es mondétono.



DISCUSION

Con base a los criterios de seleccion descritos en la seccion anterior redu-
jimos el nimero de 300 a 70 EEs entre ambos dias que permiten evaluar si
son maximos tanto en el tiempo como en su posicion. De estos 70 EE, 41 EE
encontrados en el centro del disco solar y 29 en otra posicién (30° latitud).

En la literatura, no se ha estudiado si existe una relacion de flujos de
plasma con los EEs y mucho menos con el método que mostramos en este
trabajo.

Contamos las cantidades de EEs para tener una estimacién de cuantos
eventos incluian en su estructura una fuente con desplazamientos Doppler en
las componentes espectrales azul y roja.

Para las observaciones a mayor distancia al centro del disco se observé que
los tiempos de los maximos preferentemente coinciden para las tres compo-
nentes espectrales (azul, central y roja). Por otro lado, para el centro del
disco se observé que el maximo en el azul ocurre después que el maximo en
la componente central.

Si observaramos diferentes EEs superpuestos espacial o temporalmente
esperariamos que los tiempos de ocurrencia estadisticamente resultar simi-
lares. Entonces el maximo de la componente central se veria simultaneamente
al de las otras componentes espectrales. Esto sf se observa para mayores dis-
tancias al centro del disco, lo cual podria indiciar que en dicha geometria
observacional hay una superposicion de las fuentes mientras que en el ca-
so del centro del disco la geometria observacional nos permite ver fuentes
aisladas espacialmente.

Para estos resultados no encontramos una explicacién clara ya que podria
deberse a la geometria observacional o bien a diferencias en actividad en
diferentes regiones del Sol. Sin embargo, la posibilidad de que se superpongan
las fuentes observacionalmente podria ser una causa de esta diferencia en los
tiempos, como se mencioné anteriormente.
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Haciendo un analisis detallado de las distribuciones NS encontramos los
cuatro tipos de distribucién espacial mencionados en el capitulo anterior.
Dichas distribuciones indican la presencia de mas de una componente espacial
en la mayoria de los EE.

La interpretacién de dichos perfiles no es tan directa, pero podemos
basarnos en su andlisis en los siguientes resultados observacionales:

= Los perfiles o funciones espaciales de la amplitud no son descritos ni
por una gaussiana ni por una figura triangular.

= Su comportamiento con la latitud 6 no es mondtono, varia como si
algin otro factor fuera el causante de los tamanos de las fuentes en
escalas de 3°. En los cuales el tamano va de 2” — 10" aproximadamente.

» Tanto las variaciones del punto anterior (de corta escala) como las
variaciones de mayor escala, no se ajustan a las variaciones esperadas
a geometrias sencillas como funcion de la latitud.

= En la mayoria de los EEs se nota la presencia, dentro de las compo-
nentes espaciales mencionadas, de una fuente extendida. Sobre la cual
generalmente hay mas de una componente de menor escala como se ve
en Figura 3.25.

» La presencia de varias componentes se observa en la emisién del azul,
en la central como en la roja. A pesar de que se dividieron en cuatro
tipos, no hay una division clara entre ellos.

= Adicionalmente hemos encontrado que los EEs ocurren en ciertas posi-
ciones preferenciales separados entre si por distancias del orden de 15
Mm.

El que las funciones de la amplitud en términos de la posicion NS ten-
gan varias componentes espaciales para un mismo EE puede ser que refleje
varias liberaciones de energia casi simultaneamente. Puede ser que se estén
produciendo movimientos de plasma en diferentes direcciones que pueden es-
tar produciendo esas componentes espaciales que se ven. En estos escenarios,
la componente més extendida podria ser resultado de plasma que se ha ex-
pandido y estd en proceso de termalizacién. Por otro lado, las componentes
de pequena escala podrian deberse a plasma confinado en lineas cerradas de
campo magnético.
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Figura 3.25: La forma de las distribuciones NS se pueden generalizar en 3 tipos.
En el lado izquierdo se muestran los bosquejos de los perfiles estudiados y en
el lado derecho ejemplos de diferentes componentes espaciales que podrian estar
contribuyendo para obtener el perfil observado.

El cociente del ancho de las fuentes al 50 % sobre el ancho al 20 % tiene
valores entre 0.3 y 0.5. Por otro lado, el cociente del ancho al 50 % del maximo
y al 20% para una gaussiana es de 0.7 y el de un tridngulo isdsceles es de
0.6. Esto indica que las fuentes de los EEs son mas anchas en la parte de
abajo que el de una gaussiana o un triangulo en comparacion a las partes
mas cercanas al maximo.

Este valor es una medicion cuantitativa del resultado mostrado esquematica-
mente en Figura 3.25 a donde se ve que dentro de las fuentes hay una com-
ponente de baja amplitud y espacialmente extendida. En aquellos casos en
que el cociente es proximo a 0.6 6 0.7 las fuentes son muy intensas. Es prob-
able que dichos casos presenten esos cocientes debido a que la componente
extendida y de baja amplitud resulta ser considerablemente mas débil que la



fuente de menor escala espacial pero de mayor amplitud. Como resultado de
eso, el perfil predominante es de la componente de menor escala.

Judge, P. et al (2008) sugieren que los EEs aparecen con mucho mayor
frecuencia en las fronteras de los supergranulos. El tamano de los super-
granulos se ha estimado de 20 a 50 Mm (Hagenaar et al 1997). Las obser-
vaciones cubren una longitud de 84 Mm aproximadamente en direcciéon NS.
Esto quiere decir que pueden cubrir varios supergranulos. De ser esto cierto,
el que nosotros observaramos posiciones preferenciales para la ocurrencia de
los EEs puede estar vinculado con estas zonas de frontera de granulacion.
Sin embargo, para los dias en los que hicimos este estudio no habia imagenes
en otras longitudes que permiten ver la granulacion en la fotosfera y la cro-
mosfera (como es el Ha).

Si efectivamente hay mayor ntimero de eventos en las fronteras de la
granulacién, es resultado de zonas de mayor densidad de lineas de campo
magnético y de que exista una mayor probabilidad de que haya més fuentes
en la misma regién observada.

En las graficas de tamafio de la fuente contra latitud, se vio una variacién
del tamano, presenciando un Gap en latitudes préximas al cero, un aumento
y una posible disminucién del tamano en latitudes préoximas a los extremos
de la rejilla.

Kazunari, et al (2008) mencionan que los pies de las lineas magnéticas se
encuentran en las fronteras. Entonces, los flujos de plasma que se producen en
las regiones de anclaje, salen en direccién radial, es decir, que las componentes
con desplazamiento Doppler son mucho maés intensas que en otra parte de
las lineas del campo debido a que es mas denso el plasma en esa zona.

Tal vez, la variacion de corta escala en los tamanos de los EEs se pueda
deber a que éstos ocurren en diferentes posiciones de las bases de los arcos
magnéticos que conforman un supergranulo.

Como los EEs estan fuertemente ligados a las regiones fronterizas de los
granulos (Hagenaar, et al. 1997), también se entenderia que la densidad de
EEs encontrados para las dos posiciones estudiadas haya sido diferente, esto,
por la geometria observacional.

Con relacién a la diferencia de los tiempos de aparicién del maximo de
emisién entre componentes espectrales, consideramos que faltan por analizar
méas dias y mas posiciones que corroboren los resultados. Sin embargo, pen-
samos que la diferencia de los tiempos esté relacionada con la geometria y
que ésta realmente esté relacionada con la presencia de los supergranulos que
alcanzan la Region de Transicion.



CONCLUSIONES

No se sabe mucho en relacién a los EEs y en este trabajo se planted la
posibilidad de explicar la estructura de sus fuentes con base a observaciones
del SUMER abordo del SoHO. Hasta ahora no se han estudiado los méximos
en el campo de observacién. Se analizaron los cambios subitos en la amplitud
de la linea espectral para diferentes longitudes de onda de la linea espectral
(componente central, roja y azul).

Se encontrd que existen posiciones preferenciales para la ocurrencia de los
EEs. También se encontro en las funciones de la amplitud en términos de la
posicion NS que las estructuras se pueden describir mediante tres tipos de
morfologia para las fuentes. Las fuentes de los EEs tienen varias componentes
espaciales. Es decir, su estructura es muy compleja.

Para la posicion en el centro del disco solar, se encontré que el maximo
en la componente azul ocurre tiempo después de encontrar el maximo en
la componente central mientras que para otra posicién, lejos del centro del
disco, los maximos ocurren en el mismo tiempo.

Se compararon los tamanos observados con los tamanos que obtendriamos
al suponer geometrias simples (cilindro, cono y esfera) o que conocemos.

Estas comparaciones concluyeron que no son adecuadas para tratar de
definir la estructura de los EEs, pero permitieron concluir que la variacién
del tamano no es monotona al variar la latitud, por tanto, gran parte de la
variacion de los tamanos esta relacionada con otras causas que no tiene que
ver con la geometria observacional.

Al comparar observaciones de dos posiciones diferentes sobre el disco so-
lar, en distribuciones de la amplitud en términos de la posicién y el tiempo
se mostrd que existe una relacién de la distancia en la que se encuentran las
regiones preferenciales para la ocurrencia de los EEs con la latitud. A mayor
latitud menor es la distancia entre estas regiones.

Los EEs se han estudiado al suponer que tienen una forma gaussiana, en
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este trabajo se compararon las observaciones con esta forma. Se concluyé que
para la mayoria de los casos esta funcién no es la adecuada para tratar de
definir la forma de las fuentes de los EEs.

Los supergranulos explican varios resultados observados, como es la posi-
cion preferencial que podria estar relacionado con las fronteras de los super-
granulos y la variaciéon de los anchos de las bandas con escasa ocurrencia de
EEs (que para latitudes mayores, es menor).

Podria explicar la variaciéon de los tamanos de las fuentes en términos de
la distancia en un mismo campo de observacién que podria ser que se refiera
a las lineas de campo magnético y su anclaje en las fronteras.



APENDICE

En este apéndice se presenta, los datos técnicos del SUMER, las descrip-
ciones breves de las rutinas en IDL junto con los diagramas de flujo de los
programas de acuerdo a cada seccion.

DESCRIPCION DE LOS DATOS DEL SUMER

GENERALIDADES DEL SUMER
El Telescopio:

Distancia focal 1302.77 mm a 75°C

Angulo fuera del eje 4.5°

numero-f 10.67

Escala de placa en el plano de la rendija 6.316 pm/arcsec
Campo de visién 64 x 64 arcmin?

Las rendijas:

1 x 300,
1 x 120,
0.3 x 120,

4 x 300 arcsec?

El Espectréometro:

Rangos de longitud de onda

Detector A 390 - 805 A (2do orden)
780 - 1610 A (ler orden)

Detector B 330 - 750 A (2do orden)
660 - 1500 A (ler orden)

Distancia focal del colimador 399.60 mm
Angulo Fuera del eje 7°

Radio de la rejilla 3200.78 mm

Lineas del grating 3600.42 lines/mm
Factor de amplificacién 4.092 a 800 A
en el plano del detector 4.407 a 1600 A

Los Detectores:



Tamarfio del arreglo, 1024 (espectral) x 360 (espacial) pixeles
Tamaiio del pixel 26.5 x 26.5 pm?

Escala angular 1.03 arcsec/pix a 800 A

0.95 arcsec/pix a 1600 A

Escala espectral 22.3 mA /pix a 500 A (2do orden)

21.0 mA /pix a 800 A

45.2 mA /pix a 800 A (ler orden)

41.9 mA /pix a 1600 A

Telemetria de los datos desde SUMER

Existen dos maneras de recuperar datos de SUMER de la telemetra origi-
nal. Una es que los archivos FITS que se producen de la telemetria en tiempo
real se reelaboran subsiguientemente de CD-ROMS de calibracién, y la otra
es la restauracion de los archivos de datos por IDL. La calidad serd finalmente
la misma, excepto por pequenas diferencias que existen en la informacion del
encabezado. Los archivos FITS se almacenan en los archivos de SoHO en
GSFC, mientras los restaurados por IDL son archivados en la maquina LIN-
SU1 en MPAe (en Alemania) donde los datos se guardan en CD-ROM. Estos
datos son almacenados en archivos binarios.

Cada imagen tomada por SUMER y restaurada, contiene un encabezado
de la imagen (HEADER_DATA) y la imagen forma un arreglo de datos (IM-
AGE_DATA) los cuales pueden restaurarse como variables dentro de IDL.
Ambos tipos de datos, los archivos FITS y los archivos restaurados, no estan
calibrados o convertidos a unidades fisicas, ni corregidos por las limitaciones
del hardware del instrumento de SUMER.

Cuando los archivos restaurados son utilizados, las imagenes pueden de-
splegarse desde la variable IMAGE_DATA. La informacién del encabezado
puede leerse desde la variable HEADER_DATA aplicando varias funciones (*

.PRO) para cada punto de los datos.

Correcciones y Calibraciones

La aplicacion de varias correcciones y procedimientos de la calibracion
tienen que seguir un cierto orden. El primer encuentro de la radiacién solar
con el instrumento tiene un efecto en el rendimiento final, que ocurre en la
apertura, seguido por la reflexion del espejo primario, la rendija, etc. Hasta



la respuesta global del detector y el tamano promedio del pixel. El programa
de calibracion, radiometry.pro, tiene cuidado de todos estos efectos instru-
mentales.

Luego, los fotocatodos no lineales del CCD entran en juego. Su correc-
cion serd hecha por el programa de campos planos, sum_flatfield.pro. Las
altas cuentas en algunos pixeles causan una saturacion del CCD que puede
corregirse por el programa local_gain_corr.pro. La siguiente lista nos indican
en detalle las calibraciones y correcciones a realizar:

Descompresién La intensidad del arreglo de datos de la imagen es com-
primido a bordo del satélite. Por lo que una descompresién es necesaria. La
rutina DECOMPRESSION.PRO es usada para determinar los parametros
del tipo de compresién y luego entonces podemos descomprimir las imégenes.

Reversion En cualquiera de los dos detectores, la longitud de onda mas
alta esta en el pixel 0, y la mas baja en el pixel 1023; la longitud de on-
da se declara en el encabezado del archivo y se sitia el pixel de referencia
PIXPOS(HEADER_DATA). Por consiguiente, las longitudes de onda estan
descendiendo de izquierda a derecha. Por compatibilidad con las conven-
ciones de SoOHO y las rutinas de correccién de imagen siguientes, las imégenes
deben invertirse. Para colocar los datos en esta orientacién se usa la rutina
siguiente, la rutina IMAGE_DATA=REVERSE(IMAGE_DATA). La rutina
DECOMP_R.PRO hace la descompresion y la inversion de varios archivos en
un directorio. Debido a la posicion final de observacion de SoHO, la direccion
norte-sur de SUMER se encuentra invertida con respecto a la direccién Norte
- Sur del Sol. Asi que lo que vemos arriba del CCD es el sur del Sol, por lo
que se realiza un cambio de orientacion del norte y el sur en las imagenes.

Campos Planos La cuentas del detector son corregidas por una matriz
de correccién de campos planos. Varias matrices de correcciones de campos
planos estan disponibles en los directorios de calibracién. El patrén de campos
planos cambia ligeramente con el tiempo debido al cambio de la ganancia del
CCD con el uso.



Distorsién La imagen del detector se encuentra distorsionada por efectos
de la dispersion y necesita una correccion geométrica tal que la posicion de
referencia del perfil de la linea se sitie en el pixel espectral correcto. Ademas,
debido a una diferencia en la orientacion del dispersor y el detector, las lineas
espectrales estan inclinadas con respecto a las lineas verticales del detector.
Para esto se usa la rutina DESTR_BILIN.PRO para corregir la distorsion
geométrica de la imagen y la inclinacién de las lineas.

Saturaciéon Local El conteo local promedio en una linea espectral puede
ser tan alto, tal que la saturacion local del detector reduce su eficiencia. En
este caso una correccién de saturacion puede aplicarse: LOCAL_GAIN_CORR.PRO.

Radiometria La intensidad detectada se da en cuentas por el pixel en
un intervalo tiempo. Una calibracién radiométrica convierte estas cuentas a
unidades fisicas.

Calibracion Radiométrica Absoluta

La calibracion radiométrica del espectrografo SUMER se realizé por primera
vez en el laboratorio de MPAe. Después la calibracién fue refinada en érbita
con la observacién de estrellas estdndar y se supervisaron las estabilidades
de ambos detectores durante su fase operacional. Por tanto, el espectrégrafo
fue supervisado continuamente hasta antes de la pérdida de actividad de So-
HO (de aproximadamente dos meses) en junio de 1998. Después de esto, se
encontr6 una pérdida de respuesta del 43 % (en promedio).

Basados en estos resultados, se derivaron curvas de calibracién para am-
bos fotocatodos, el KBr y el bare MCP, respectivamente. Las curvas de re-
spuesta utilizadas en la calibracion de los datos usados se muestran en la

Figura 3.26, las cuales muestran la longitud de onda en unidades de nm,
mientras que la rutina RADIOMETRY.PRO trabaja en Angstrom (A).

Después de la recuperacién del SoHO, la calibracién del detector A no
requirié de correcciones. Después de la pérdida de actividad de 1998, la cal-
ibracién si requirié correcciones. Asi que en la calibraciéon de los datos debe
aplicarse la mas reciente calibracién. La curva de respuesta del detector B
tiene una historia ligeramente diferente. El detector B se us6 primero en dos
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Figura 3.26: Curvas de Respuesta para ambos fotocatodos y ambos érdenes.

ocasiones (febrero y agosto de 1996) principalmente para calibracion. Asi que
se decidi6 usar el detector B para las observaciones cientificas a partir del 24
de septiembre de 1996.

Desde entonces las curvas de respuesta de los detectores A y B en primer
y segundo orden para ambos fotocatodos han sido puestas al dia como se
requiere. El programa que convierte las cuentas de SUMER (cuentas/s/pix)
en unidades fisicas (W sr—'m~2A~1) es una rutina de IDL cuyo nombre es
RADIOMETRY.PRO. El programa contiene comentarios que explican lo que
se necesita como entrada y como puede llamarsele dentro de IDL.



El programa en IDL requiere de varios archivos que contienen las curvas de
calibracién. Estos archivos se pueden obtener via FTP a linsu2.mpae.gwdg.de
dentro del directorio de SOHO/SUMER. Si usted quiere ejecutar la més
reciente calibracién, sélo los archivos *_.4_99.RST se requieren para el detector
A y *.5.99.RST para el detector B. Pueden utilizarse varias etiquetas para
controlar la funcién, su entrada y parametros de rendimiento. Estas son:

Etiquetas de entrada:

bare - los datos en la parte del bare del detector
KBr - Default

Px - Default

L’inea

Sun_line

arcsec

det_a - (Detector A) Default

det_b - (Detector B)

Epoch x - Default (reciente calibracién)
antes de -

después de - la pérdida de actividad

Etiquetas de rendimiento:

Watts - Default
Fotones -

Pardametros de la entrada:
1. Rendija (ancho y longitud en arcsec)

Ntmero de rendija 1: anchura de 4.122 & 0.5%
2: anchura de 0.986 £ 1.6 %

3 - 5: anchura de 0.993 + 1.6 %

6 - 8: anchura de 0.278 + 4.5%

1: longitud de 299.2 + 0.3%
2: longitud de 299.2 + 0.3%
3 - 5: longitud de 119.6 & 0.5%
6 - 8: longitud de 119.6 & 0.5 %



2. Longitud de onda en Angstrom
3. Orden de difraccion

4. nimero de cuentas

rate_spec en cuentas/(s px_spat px_spec)
(Defautl)

rate_line en cuentas/(s px_spat line)
(Etiqueta LINEAN)

rate_mean (promedio) en cuentas/(s arcsec? line)

(Etiqueta ARCSEC)
Salida:

(Default) en W/(m? sr A)
o en W/(m? sr linea)
(Etiqueta FOTONES) en photon/(s m? sr A)

o en photon/(s m? sr linea)

CRITERIOS DE SELECCION DE LOS EE A
ESTUDIAR

Se muestra un diagrama de todas las rutinas utilizadas en IDL para la
seleccion de los datos provenientes del SUMER. A continuacion en el orden
que se muestra se encuentra el texto de cada una de estas rutinas. Cada
rutina tiene un encabezado, que describe el uso, no se muestran ejemplos de
los poscripts o archivos que resultan ya que toda la informacién obtenida,
fue acumulada en tablas generadas en Microsoft Excel y son mostradas més
adelante.

No todos las rutinas mostradas fueron hechos por la estudiante, algunos
ya forman parte de las rutinas que utiliza el Dr. Eduardo Mendoza dentro de
sus estudios, asi como parte de la libreria del SUMER, sin embargo, fueron
modificados para beneficio de este trabajo.
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COMPARACION DE LAS FUENTES DE LOS
EE PARA DIFERENTES UBICACIONES SO-
BRE EL DISCO SOLAR

En esta seccion se tienen la presencia de rutinas realizadas para graficar
el tamano de las fuentes contra latitud y distancia. También para calcular el
cociente de los anchos medidos al 50 % y al 20 % contra la distancia y latitud.

En el siguiente diagrama se muestra cada rutina acompanada de su rutina
para guardar los postcript.

DISTALCENTRO. PRO
Inputs: porciento (30 & 20)

Outputs:  Grafica
Common: porciento (50 o 20)

Purpose: Grafica los anchos delas observaciones en las tres
componentes espectrales contra la distancia al
centro del disco solar.

DISTALCENTROPS.PRO

Inputs: porciento (30 o 20)

Outputs: Postcript
Common: porciento (50 & 20)
Purpose:  Guarda las graficas de DISTALCENTRO.PRO
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ANALISIS DE LAS POSIBLES GEOMETRIAS
DE LAS FUENTES DE EVENTOS EXPLO-
SIVOS

En esta seccidon se encuentran todas las rutinas IDL que se utilizaron para
graficar los datos observacionales y compararlo con la variacion del tamano
al suponer fuentes de figuras geométricas muy basicas: cilindro y cono.
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