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Resumen

En la presente memoria hemos estudiado la dindmica de la fotosfera solar tanto
en regiones en calma como faculares. El método utilizado ha sido el andlisis del
comportamiento de los bisectores de lineas espectrales fotosféricas correspondientes

a observaciones no resueltas espacialmente.

El soporte observacional utilizado consiste fundamentalmente en nuestros pro-
pios datos de la linea K I 7699 A, que se forma en la alta fotosfera complementados
con los de otros autores para las lineas Fe I 5576 A y Fe I 5635 A, que se forman
en zonas mas profundas de la fotosfera solar. En nuestras observaciones se han
estudiado para distintas posiciones en el disco solar: a) los valores promedio de los
parametros de la linea; y b) las variaciones temporales de éstos mediante espectros
de potencia y fase. Se han encontrado notables diferencias en los resultados para

regiones en calma y faculares.

Paralelamente se ha desarrollado un cédigo numérico versatil que simula lineas
espectrales a partir de un modelo bidimensional de granulacién solar, y que permite
la obtencion de perfiles de lineas en una amplia gama de supuestos, como son:
adicién de influencias de meso- o supergranulacién, ondas acustico-gravitatorias,
inclusién de tubos de flujo magnético, etc... De esta forma el c6digo permite estudiar
por separado cada uno de los factores que modifican la forma de los bisectores

obtenidos.

De la comparacion entre los parametros de las lineas observadas y simuladas, y
en particular de sus bisectores, profundizamos en el conocimiento de las condiciones

fisicas en la dinamica de la atmédsfera solar necesarias para conseguir los mejores
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ajustes. Asi por ejemplo se ha revelado como decisivo para reproducir correcta-
mente las observaciones la inclusién de los siguientes ingredientes. a) Para regiones
en calma: una onda actstico gravitatoria, y una microturbulencia reforzada en el in-
tergranulo en una banda de 150 km por encima de 7 = 1. b) Para regiones faculares:
una microturbulencia igual a la citada para regiones en calma, y una modificacién
en las fluctuaciones de temperatura del modelo granular utilizado, haciéndolas pro-
porcionales a las velocidades granulares verticales.

Por ltimo comprobamos que el comportamiento de los parametros que carac-
terizan el perfil fotométrico del continuo en regiones faculares (brillo medio, ATy,
y contraste del tubo de flujo) calculados en la simulacién numérica, concuerda con

los resultados observacionales referidos en la literatura.

v



Summary

The dynamics of the solar photosphere in quiet and facular regions has been stud-
ied in the present work. The method used is the analysis of the behaviour of the
bisectors of photospheric spectral lines corresponding to spatially non-resolved ob-
servations.

The observational support used consists basically of our own data for the K I 7699 A
line, whose core is formed in the high photosphere, supplemented with those of other
authors for the Fe T 5576 A and Fe I 5635 A lines, originating in deeper photospheric
layers. For different positions on the solar disc, we have studied in our observations:
a) the mean values of the line parameters, and b) the time variations of these line
parameters by means of power and phase spectra. Remarkable differences in the
results for quiet and facular regions have been found.

A versatile numerical code for the simulation of spectral lines using a bidimensional
model of the solar granulation has been developed, allowing to obtain line profiles
for a wide range of cases of interest, like: inclusion of the influence of meso- and
super-granulation, acoustic-gravity waves, magnetic flux tubes, etc... In this way,
the code permits to study separately some of the factors which modify the shape of
the resulting bisectors.

From the comparison between the parameters (particularly the bisectors) of the ob-
served and simulated line profiles we gain an insight into the physical conditions of
the solar atmosphere necessary to reproduce the best fit. As a result of the present
study we conclude that the following ingredients have to be included to correctly
reproduce the observations. a) For quiet regions: an acoustic-gravity wave and a

strengthening of the microturbulence in the intergranular lanes in a 150 Km-band



above 7 = 1. b) For facular regions: a microturbulence identical to the one men-
tioned above; the temperature fluctuations of the granulation model used must be
modified so that they become proportional to the vertical granular velocities.

Finally, we verify that the behaviour of the parameters which characterize the pho-
tometric profile of the continuum in facular regions (mean brightness, Al.,s and
flux tube contrast), as obtained through the present numerical simulations, do agree

with the observational results described by previous authors.
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Nota:

Antes de comenzar la exposicién del trabajo nos gustaria puntualizar una cuestién
de convenio. En la mayor parte de los casos, los términos técnicos extranjeros que se
utilizan en la literatura sobre Fisica Solar los hemos sustituido por sus equivalentes
en espanol. Sin embargo, en algin caso la traduccién nos ha parecido inconveniente
en cuanto a sus significados y acepciones en nuestro idioma, o bien imposible de rea-
lizar en pocas palabras. Estos vocablos apareceran en su forma original (la primera
vez entre comillas). Entre ellos figuran: image-slicer, FWHM, mottle, filigree, scat-
tering y plage. La expresién “magnetic filling factor” la hemos traducido en el texto
como “factor de llenado magnético” pero por razones de abreviacién en las figuras

la referimos como “filling factor”.






Capitulo 1

Asimetrias y desplazamientos

de lineas fotosféricas solares

1.1 Introduccion

Los mecanismos que dan lugar a la formacién de lineas espectrales junto con
las simplificaciones generalmente utilizadas en la teoria de atmésferas estelares
(ver por ejemplo Gray, 1976) dan lugar a perfiles simétricos de tales lineas. Sin
embargo, de las observaciones se sabe que los perfiles presentan asimetrias va-
riables con el tiempo y con la posicién p = cos @ (6 = dngulo heliocéntrico) so-
bre el disco solar, y mas atin, una vez efectuadas las correcciones pertinentes, el
minimo no coincide con la posicion registrada en el laboratorio. En este primer
capitulo expondremos las principales observaciones realizadas sobre asimetrias
y desplazamientos de lineas fotosféricas solares, asi como las distintas inter-
pretaciones existentes acerca de sus caracteristicas observacionales, tanto en
el Sol en calma como en regiones activas. Finalmente, nos centraremos en un

estudio particular de la linea fotosférica solar KI 7699 A.
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1.2 Desplazamientos de lineas espectrales

Es sabido desde el siglo XIX (Jewell, 1896) que en general la posicién del
minimo de una linea espectral solar no coincide con la de la correspondiente
linea obtenida en el laboratorio. Poco después Halm (1907) descubrié que
la longitud de onda de la linea, ain después de descontaminar de los efec-
tos de rotacion solar, se incrementa conforme se observan posiciones cada
vez mas alejadas del centro del disco. Estos hechos histéricos han suscitado
una gran cantidad de trabajos posteriores, obteniéndose como resultado un
conocimiento mas profundo y creciente de la atmodsfera solar.

El desplazamiento entre las lineas solar y de laboratorio se puede justificar
en parte, teniendo en cuenta una serie de contribuciones bien identificadas,
pero queda un residuo, en principio desconocido, al que dedicaremos especial

atencién. Para una linea fotosférica solar dicha diferencia resulta:
AN = Aot — Miap = AAgs + AXgr + Adpr + A)\g + AN,

donde:

* AMgs es el desplazamiento Doppler producido por la rotacién solar. De-
pende de la longitud y latitud solar y es nulo para las observaciones realizadas
sobre el eje de rotacién.

*  AMgr es el desplazamiento Doppler debido a la rotacién terrestre. Depende
de la latitud geogréfica del lugar desde donde se realiza la observacion.

*  AMpr es producido por el movimiento de traslacién terrestre. Depende de
la época del ano en que se hace la observacion.

* A\, es producido por la influencia simultédnea de los campos gravitacionales
solar y terrestre sobre la radiacion. Este desplazamiento al rojo, predicho por

la Teoria General de la Relatividad, equivale a una velocidad Doppler de 636

m/s, cualesquiera que sean los parametros de la linea o la posicién en el disco
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solar (desplazamientos gravitacionales diferenciales en lineas formadas en di-
ferentes alturas de la atmoésfera solar son despreciables).

*  AM, es el residuo que queda después de considerar los desplazamientos
anteriores. Este término se conoce como efecto borde debido a su especial
variacién cuando se hacen observaciones en distintas posiciones desde el cen-
tro al borde solar (variacién centro-borde). Su comportamiento general viene
dado por las siguientes caracteristicas, deducidas de las observaciones:

- Generalmente este desplazamiento es hacia el azul en el centro del disco
y su valor va disminuyendo hacia el borde, pudiendo convertirse cerca del
borde (p = cos® = 0.2) en un desplazamiento al rojo conocido como efecto
de ”supergravedad” o ”superrelativistico”. Sin embargo, el maximo desplaza-
miento al azul puede darse en alguna posicién fuera del centro del disco para
determinadas lineas. Por ejemplo Brunning (1981) y Andersen (1984) encon-
traron para la linea Fe I 5576 que el maximo desplazamiento al azul se halla
en = 0.85, lo cual no ha sido confirmado por otros autores (Howard et al.
(1980) y Cavallini et al. (1986a)).

- El desplazamiento depende de la fuerza de la linea, siendo menor para lineas
mas fuertes, pudiendo incluso no existir, o convertirse en un desplazamiento
al rojo para lineas muy intensas (Balthasar, 1984).

- Depende del potencial de excitacion de la linea (Dravins et al.,1981;Balthasar,
1984).

- No se detecta en manchas solares (Beckers,1977).

- No parece depender del ciclo solar (Evershed, 1931), aunque puede estar co-
rrelacionado con actividad solar a gran escala (Howard, 1971; Ambroz, 1976).
- Parece depender de la latitud solar (Caccin et al.,1978; Beckers y Taylor,
1980; Brandt y Schréter, 1982; Cavallini et al., 1986a).

Citamos a continuacion algunos de los principales trabajos realizados en lo
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concerniente al efecto borde:

a) Con diferencia, el estudio més extenso sobre longitudes de onda en el cen-
tro del disco solar es el realizado por Pierce y Breckinridge (1973), que dan
longitudes de onda de 14624 lineas solares entre 2920-9000 A utilizando como
referencia las lineas de emisién de una lampara de thorio.

b) Dravins et al.(1981) estudian en el centro del disco 311 lineas de Fe I,
sin solapamientos, seleccionadas en el atlas espectral de la fotosfera solar de
Delbouille et al.(1973) y comparan sus respectivas posiciones, observadas por
Pierce y Breckinridge (1973), con las correspondientes posiciones de laborato-
rio de Crosswhite (1975).

c¢) Posteriormente este trabajo se extendié a 58 lineas de Fe II por Dravins y
Larson (1983), encontrdndose en el centro del disco desplazamientos mayores
(tipicamente el doble) que los obtenidos para el Fe I.

d) O’Brien (1971) observé 142 lineas en el centro del disco en la regién es-
pectral 4675-6275 A, determinando el desplazamiento respecto del laboratorio
para 68 lineas de Fe

e) Por otro lado, a partir de espectros obtenidos con el espectrégrafo de Trans-
formada de Fourier (FTS) de Kitt Peak, Balthasar (1984, 1988) determiné las
longitudes de onda de 143 lineas sobre distintas posiciones sobre el disco com-
parandolas con las de laboratorio de Crosswhite (1975).

f) Debemos sefialar también medidas realizadas sobre el efecto borde en dis-
tintas posiciones en el disco para conjuntos menos extensos de lineas: Adam
et al. (1976) y Cavallini et al. (1985a) para tres lineas de Fe I en la regién
espectral préxima a 6300 A; Pierce (1991 y 1992) para algunas lineas de Fe
I, Ti Iy II, Mg I, Ba II, CN, Ca I y Na I; Lopresto et al. (1991) para el
triplete de O 7772-7775; Brandt y Schroter (1982), Cavallini et al. (1986a), y
Kentischer y Schroter (1 991) para la linea Fe I 5576; Andersen (1984, 1987)
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para las lineas Fe I 5576, Fe I 5434, y Fe 7090; ; Brunning (1981) para las
lineas de Fe I 5250 y 5576; Labonte y Howard (1982) para la Fe I 5250; Snider
(1970, 1972), Gasanalizade (1979), Roca Cortés et al. (1983), Andersen et al.
(1985), Lopresto y Pierce (1985) y Bonet et al. (1991) para la K I 7699.

Los principales problemas que se encuentran para el estudio del efecto borde
son :

1) Escasez de determinaciones de longitudes de onda de laboratorio de interés
en Fisica Solar. Los desplazamientos debidos a la presién, que dependen de
la intensidad de la linea y del potencial de excitacién, los desplazamientos
producidos por la presencia de isétopos o de estructura hiperfina, o los des-
plazamientos debidos a campos eléctricos en las fuentes de laboratorio hacen
dificil conseguir precisiones de 100 m/s en la posicién de la linea. Estas con-
sideraciones hacen que 1 as longitudes de onda de laboratorio de interés en
Fisica Solar, con la necesaria exactitud, estén limitadas sélo a algunas especies
atémicas. Para el Fe las mas extensas recopilaciones son las de Crosswhite
(1975), con 2377 lineas de Fe Iy 596 de Fe II en la regién 1930-9000 A, Litzén
y Verges (1976) y Biémont et al. (1985) (ver Nadeau, 1988, para una discusién
comparativa sobre la exactitud de estas determinaciones).

Para la linea K I 7699 A, centro de nuestro trabajo, tomamos la longitud de
onda de laboratorio estimada por Risberg (1956).

2) Para determinar la longitud de onda de las lineas solares observadas hace
falta una referencia absoluta en el espectro, y en muchos casos no se dispone
de ella. Las lineas terrestres pueden ser ttiles a este respecto aunque presen-
tan también pequenos desplazamientos debido a la dinamica de la atmésfera
terrestre ( ver por ejemplo Caccin et al., 1985). En algunas observaciones el
espectro de absorcion de gases como el Iodo se puede superponer al espectro

solar, sin embargo esto estd limitado al intervalo 5000-6760 A (Gerstenkorn y
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Luc (1978) presentan un atlas de estas lineas de Iodo).

1.3 Asimetrias de lineas espectrales

Como hemos dicho en la Introduccion de este capitulo, las lineas espectrales
solares no son simétricas, esto es, la posicion del minimo de la linea no co-
incide con la del centro de gravedad. Esto conduce a una imprecision en la
definiciéon de la longitud de onda de una linea espectral. La determinacién
exacta de la asimetria es un problema complicado debido a que es un efecto
relativamente pequenio y que coyunturalmente puede estar influido por dife-
rentes mecanismos, variables en espacio y tiempo, existentes en la atmodsfera
solar (Gurtovenko, 1972).

Debemos empezar definiendo cudles son los parametros que se utilizan habi-
tualmente para caracterizar la asimetria de una linea espectral:

a) Kostik y Orlova (1974) han usado la definicién estadistica de coeficiente de
sesgo, basado en el momento de tercer orden del perfil de la linea respecto de

su centro de gravedad. Viene dado por

[ =202 1= ()] dA

donde
\ :f)\(l—r()\))d)\
¢ S (1 =7r(N)dA

siendo 7, la intensidad residual de la linea.

b) Voigt (1956) y Magnan y Pecker (1974) utilizan la definicién de ” Asimetria
media” como A = % siendo 64 y 0r los flancos azul y rojo, respectiva-
mente, correspondientes a la altura mitad de la linea (definimos flanco en una

intensidad I de la linea como la distancia entre los puntos correspondientes a

la abcisa del minimo y a la abcisa en I).
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c¢) Gray (1980) utiliza la transformada de Fourier para calcular la asimetria
de la linea. Es sabido que si una funcién es simétrica, su transformada de
Fourier no tiene componente imaginaria. Luego, el valor de esta componente
imaginaria nos dara una medida global de lo asimétrica que es la funcién. Sin
embargo, este método es muy sensible al ruido y a la presencia de pequenos
solapamientos con lineas vecinas.

d) El método mds usado ultimamente para medir asimetrias es el del bisector.
Se define éste como el lugar geométrico de los puntos medios de los segmentos
que unen puntos del perfil con igual intensidad en ambos lados de la linea.
Tiene la ventaja frente a los pardmetros definidos anteriormente de que: i)
es una funcién de la intensidad que calcula la asimetria localmente, dandonos
informacion de en qué partes de la linea existe asimetria y hacia que lado
se produce ésta. ii) Por esta razén con esta funcién se puede aprovechar in-
formacion de partes de una linea, aunque otras estuvieran defectuosas por
solapamientos. iii) Da informacién sobre la velocidad aparente en la linea de
vision en cada profundidad del perfil de la linea espectral.

Sin embargo, el célculo del bisector presenta algunas dificultades: i) general-
mente los puntos del bisector vienen referidos en % del nivel del continuo, por
lo que éste debe estar muy bien determinado. Esta determinacién no siem-
pre resulta facil ya que pocas lineas tienen un buen continuo en su entorno
(este inconveniente también lo presenta el célculo de los otros pardmetros de
asimetria definidos anteriormente). ii) El bisector no es un pardmetro tinico
sino una funcién, y en determinadas circunstancias puede interesar un unico
parametro facilmente conectable con la fisica de la atmosfera solar para realizar
correlaciones con otros parametros de la linea. iii) Son también importantes
para el calculo del bisector asi como para otros parametros de asimetria, tener

una buena relacién sefial /ruido, alta resolucién espectral, el conocimiento del
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perfil instrumental (Righini et al., 1984), etc.

Las caracteristicas mas importantes que presentan los bisectores, deducidas de
las observaciones son las siguientes:

- Generalmente la amplitud del bisector (méximo valor) depende de la altura
de formacion de la linea. En el centro del disco y para lineas con nicleos
formados en capas altas son generalmente convexos hacia el azul (forma de
?C”). Para lineas formadas en capas muy profundas la forma puede ser sélo
la parte superior de la C teniendo asi asimetria al rojo (Dravins et al.(1981),
Balthasar (1984)).

- La forma de ”C” en general disminuye al apartarnos del centro del disco pu-
diendo conservar su forma o evolucionar al acercarnos al borde solar hacia una
forma de “\”, o desaparecer o a menudo cambiar su convexidad hacia el rojo
(Balthasar (1984, 1988), Cavallini et al. (1985), Brandt y Schroter (1982)).

- El bisector es de mayor amplitud para lineas espectrales situadas en el azul,
y disminuye para las situadas en el rojo (Dravins et al., 1981).

- Dravins et al. (1981) encuentran que el bisector depende del potencial de
excitacion de la linea, Balthasar (1984) obtiene un ligero pero poco significa-
tivo incremento de la asimetria con el potencial de excitacion; sin embargo
Barambon y Miiller (1979) no encuentran ninguna relacién.

Como vemos, estos apartados sobre las caracteristicas de los bisectores estan
muy relacionados con los que relatamos anteriormente para el efecto borde,
de lo que parece desprenderse que la interpretacion fisica de ambos fenémenos
debe estar conectada.

Citamos a continuacion algunos de los principales trabajos existentes sobre
asimetrias de lineas solares. La mayoria de las citas bibliograficas de la seccion
anterior son validas también para ésta debido a que los desplazamientos y

asimetrias de lineas en términos generales se han observado e interpretado



Cap.1 ASIM.Y DESPLAZ.DE LINEAS FOTOSF.SOLARES 9

conjuntamente. Algunos de estos trabajos adolece de una calibracién absoluta
de la longitud de onda, por lo que refieren las asimetrias s6lo a la posicion del
minimo de la linea, este es el caso de la mayoria de los trabajos iniciales sobre
el tema :

a) Como trabajos pioneros en la observacién de las asimetrias y su inter-
pretacion debemos citar a Voigt (1956, 1959) y Schroter (1957).

b) Gurtovenko et al. (1975) obtienen perfiles de 98 lineas espectrales diferentes
en cinco posiciones desde el centro al borde solar.

c¢) Kostik y Orlova (1970, 1977a, 1977b) presentan extensos conjuntos de bisec-
tores para lineas de diferente intensidad y en diferentes posiciones centro-borde
en el disco solar.

d) Dravins et al. (1981) presentan la dependencia estadisticamente significa-
tiva de los bisectores de 311 lineas de Fe I sobre la fuerza de la linea, potencial
de excitacién y regién espectral, y no significativa sobre el factor Landé g.sr o
nimero de multiplete. Posteriormente Dravins y Larsson (1983) y Dravins et
al. (1986) ampliaron este estudio con 32 lineas de Fe II encontrando algunas
diferencias sutiles con el Fe 1.

e) Barambon y Miiller (1979) observan los bisectores de 43 lineas de elementos
variados en el centro del disco y cerca del borde, estudiando la relacion con la
anchura equivalente, potencial de excitacion y grado de ionizacion.

f) En un intento de sintetizar el comportamiento de las asimetrias de las lineas
solares, Balthasar (1984) hizo un estudio sobre 143 lineas seleccionadas en el
rango espectral 4800-6300 A y las clasificé en tres tipos, segiin la forma de los
bisectores observados cerca del borde solar (cosf = 0.194)

Clase I: 89 lineas mostraron atn asimetria al azul pero con la convexidad del
bisector cambiada respecto de la C del centro del disco.

Clase II: 14 lineas mostraron asimetria al rojo en la parte mas baja de la linea
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aunque también con la convexidad cambiada respecto del centro.

Clase III: 34 lineas mostraron una forma de “C” similar a la del centro del
disco.

Balthasar hizo un estudio comparativo de todas estas lineas, analizando la
relaciéon entre la altura de formacién del minimo y el potencial de excitacion.
Define ademads otros parametros de asimetria para el estudio de las varia-
ciones centro-borde, y que también nosotros utilizaremos y describiremos en
el capitulo 4. Posteriormente (Balthasar, 1988) completa este trabajo y lista
todos los datos de estos parametros de asimetrias y su variacién centro-borde
para las 143 lineas. Sin embargo estos parametros constituyen una infor-
macion de caracter morfologico para el bisector, pero no ofrecen una clara
interpretacién fisica de la atmdésfera.

g) Otros trabajos sobre variacién centro-borde de asimetrias, aunque menos
extensos en cuanto a numero de lineas observadas son los de: Blamont y
Roddier (1961) y Roddier (1965) para los bisectores de la linea Sr I 4607 A;
Adam et al. (1976) y Cavallini et al. (1985a) para los bisectores de tres lineas
de Fe I en la regién alrededor de 6300 A; Brandt y Schroter (1982) y Cava-
llini et al. (1986a) para la Fe I 5576 A y estos tltimos también para la Fe I
5569.6; Gasanalizade (1979), Roca Cortés et al. (1983) y Bonet et al. (1984,
1987, 1988, 1991) para la linea K I 7699 A (Snider (1972) estudia también las

asimetrias de esta linea pero s6lo en el centro del disco solar).

1.4 La granulacion solar como fuente de asi-

metrias y desplazamientos de lineas

Se ha publicado un gran ntimero de trabajos intentando explicar las observa-

ciones relativas a los desplazamientos de lineas y a sus asimetrias. Algunos de
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ellos incluyen suposiciones de nuevas leyes fisicas, como interacciones foton-
fotén y fotones de masa no nula (Pecker et al.,1973), fotones de tiempo de vida
finito (Browne, 1962), etc, pretendiendo explicar asi también los desplazamien-
tos de lineas en cudsares y otros objetos extragalacticos. Sin embargo, estas
teorias aplicadas a lineas solares han recibido varias y severas criticas, como
puede verse en Beckers y Cram (1979) y Dravins et al.(1981), y actualmente
no se reconoce que la presencia de desplazamientos de lineas solares sea un
soporte para tales teorias.

Voigt(1956) y Schroter (1957) demostraron separadamente y por primera vez
que las propiedades observadas de las asimetrias y los desplazamientos de lineas
solares pueden explicarse como debidas a la presencia de inhomogenidades a
pequena escala en la fotosfera. Fotografias de alta resolucion de la fotosfera
nos muestran la granulacién como un conjunto de células o granulos brillantes
poligonales separados por espacios oscuros intergranulares, cubriendo una es-
tructura completa (celda granular) un tamano comprendido entre 1000 y 2000
km.

De espectrogramas de alta resoluciéon espacial parece deducirse que existe una
correlacion entre los granulos brillantes y los desplazamientos locales de la linea
al azul, y entre los espacios oscuros y los desplazamientos al rojo. Estos corri-
mientos de lineas se interpretan en términos de efecto Doppler, dando lugar
a que se identifique a la granulaciéon como convecciéon celular, con gases mas
calientes moviéndose hacia afuera en los granulos, y gases més frios moviéndose
hacia adentro en las zonas intergranulares (Bray y Loughhead, 1967).

Con este supuesto las observaciones con baja resolucion espacial en el centro
del disco dardn lugar a una linea espectral que se obtendria como contribuciéon

de las zonas granulares e intergranulares. En su modo méas esquematico esta
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contribucién se puede reducir a una linea granular desplazada al azul (veloci-
dades ascendentes) y otra intergranular con un continuo de menor intensidad
(temperatura intergranular inferior a la granular) y desplazada al rojo (veloci-
dades descendentes). La suma de ambos perfiles produce una linea asimétrica

y desplazada.

La conveccién podria explicar las principales caracteristicas observacionales
de los desplazamientos de lineas y asimetrias expuestos anteriormente (ver
Dravins, 1982); por ejemplo:

a) Para lineas de mds alta excitacién, que se forman preferentemente en las
zonas mas calientes (granulos), el desplazamiento al azul debe ser mayor que
para las de baja excitacion, que se forman preferentemente en las zonas mas
frias (intergranulos).

b) Para lineas fuertes el desplazamiento del minimo es méas pequeno porque la
parte correspondiente al fondo de la linea se forma en lugares més altos en la
atmosfera, donde los efectos tanto térmicos como dindmicos de la granulacion
se han atenuado fuertemente.

c) Para lineas situadas en distintas regiones espectrales los desplazamientos
y asimetrias seran diferentes pues el contraste granulo-intergranulo depende
de la longitud de onda: en el rojo el contraste es menor y existird por tanto
menor desplazamiento y asimetria.

d) Desde el centro del disco al borde se observa que el contraste granular dis-
minuye, lo que explicaria que el desplazamiento y asimetria de la linea también
lo hagan. A este comportamiento también contribuiria el decrecimiento de la
componente de las velocidades en la linea de visién debido a que se pierde la
observacién de las capas més profundas (donde se suponen mayores las ve-

locidades). De hecho, para obtener la variacién centro borde correcta en los
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desplazamientos y bisectores se requiere un cuidadoso modelado de las com-
ponentes horizontal y vertical de las velocidades granulares (Beckers y Nelson,
1978; Balthasar, 1985). El desplazamiento superrelativistico se puede explicar
también con tales modelos convectivos, qu e incluyan una anticorrelacién entre
las fluctuaciones de la temperatura y la velocidad vertical en las capas superio-
res de la atmoésfera (Evans y Catalano (1972), Canfield y Mehltretter (1973),
Altrock y Musman (1976), Nordlund (1984), Steffen (1987)).

e) Para explicar la forma de “C” de los bisectores observados en el centro
del disco solar Dravins et al. (1985) argumentan que se requieren velocidades
descendentes mayores que las ascendentes (asimetria vertical del campo de
velocidades granulares). Sin embargo Kaisig y Durrant (1982) dan otra inter-
pretacion basada en las distintas opacidades de las zonas granular e intergran-
ular, observandose para una misma profundidad optica capas mas bajas en el
intergranulo y por tanto mayores velocidades descendentes, predominando asi

cerca del continuo un desplazamiento al rojo.

La estructura dindmica de la atmésfera solar es muy complicada, como se
desprende de fotografias, espectrogramas y sobre todo de peliculas sobre evo-
lucién temporal de la granulacion. Los primeros modelos de la conveccion en la
atmosfera solar fueron dados por Voigt (1956), que obtuvo un modelo de tres
flujos: columnas ascendente, descendente y estacionaria; y Schroter (1957),
que dié un modelo de dos flujos: region granular ascendente e intergranular
descendente. Posteriormente se han propuesto varios modelos de granulacién;
asi por ejemplo, Nelson (1978) desarrolla uno, presentado por Nelson y Mus-
man (1977, 1978), en el que aparecen ademds de los valores medios de los
parametros atmosféricos, las fluctuaciones granulo-intergranulo de la tempe-
ratura, presién de gas, y velocidades verticales y horizontales. Este modelo

sera utilizado en nue stras simulaciones numéricas en los capitulos 6 y 7.
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Existen modelos de conveccién fotosférica que vienen especificados por las
leyes basicas de la hidrodindmica y de la radiacion, son los llamados modelos
teoricos. Los calculos en esta clase de modelos totalmente autoconsistentes
presentan considerables problemas puesto que se requiere dependencia tempo-
ral, hidrodindmica no lineal aplicada a flujos fuertemente turbulentos y que
ademads interacciona con el campo de radiacién. En la atmodsfera ademas exis-
ten unas capas de tran sicion, especialmente criticas, en las que el transporte
de energia cambia de convectiva a radiativa. Precisamente esta zona critica
es de gran interés debido a que en ella se origina la mayor parte del espec-
tro solar emergente. Aunque conceptualmente el planteamiento del problema
se reduce a unas pocas ecuaciones diferenciales, su solucion no presenta una
forma analitica. En la practica el cdlculo de soluciones puede hacerse sélo
numéricamente. Los calculos en tres dimensiones con es tos modelos depen-
dientes del tiempo requieren un considerable esfuerzo computacional y enormes
cantidades de datos procesados, lo que hace dificil la tarea de interpretar los
resultados numéricos. Sélo en la ltima década el acceso a supercomputado-
ras ha posibilitado estas simulaciones (Nordlund, 1982, 1984; Steffen, 1986;
Cattaneo et al., 1991; Lydon et al., 1993) y aunque permiten unos célculos
muy completos sobre lineas espectrales, no resulta facil aislar los diferentes
mecanismos que influyen en su forma y posicion.

Frente a estos modelos tedricos existen otros mas simples - empiricos y semi-
empiricos - en los que se imponen algunas condiciones adicionales, o bien
aportadas por los conocimientos observacionales con el animo de reproducir
algin aspecto de los datos observados, o bien para simplificar el tratamiento
(2 dimensiones, soluciones estacionarias, constancia del flujo, etc.). En esta
linea estan los modelos de Voigt (1956), Schréter (1957), Nelson (1978), etc.

citados anteriorm ente. La simulacién numérica en estos modelos es mucho
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mas simple y sobre todo permite aislar el efecto de un determinado parametro
atmosférico sobre la forma de una linea espectral simulada. (Para més expli-
caciones sobre distintos modelos convectivos ver por ejemplo Nordlund (1985),
Zahn (1987) y sobre todo Rutten y Severino (1989) y Spruit et al., 1990, con

gran cantidad de citas bibliograficas).

1.5 Influencia de mecanismos no convectivos
sobre las asimetrias y desplazamientos de

lineas

Aparte de los movimientos convectivos como explicacién de las asimetrias y
desplazamientos de lineas fotosféricas solares, se han propuesto otras posibles
interpretaciones de tales efectos. Entre otros estan, ademas de los expuestos
al principio de la seccion 1.4:

a) Desplazamientos debidos a presién: Spitzer (1950) y Hart (1974) propo-
nen que los desplazamientos debidos a la presion, producidos principalmente
por colisiones de atomos absorbentes con dtomos de hidrégeno neutro, son los
causantes del efecto borde en las lineas solares (que seria maximo en el centro
del disco al ser mayor la densidad de hidrégeno). Beckers (1977) sin embargo,
a propuesta de Hart, demuestra que no existe efecto borde en las manchas
solares donde la presion e s mas alta, lo que significa un argumento en contra.
Posteriormente Beckers y Vegvar (1978) estudiando lineas de Fe I completan
los trabajos anteriores llegando a la conclusion de que estos desplazamientos
por presién contribuyen sélo en una pequena fraccion al efecto borde (~ 15
m/s). Analizan también en su trabajo los desplazamientos por presién debidos

al efecto Stark cuadratico, obteniendo para este caso valores insignificantes.
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b) Un mecanismo basado en el scattering de fotones por electrones libres pro-
puesto por Compton (1923) y Misana (1975, 1977, 1978). Pasachoff y Silk
(1968) y Maltby (1977) encuentran que este mecanismo produce simplemente
un ensanchamiento en la linea pero no contribuye en mas de 1 m/s a su
desplazamiento, dada la poca abundancia relativa de electrones libres en la
atmosfera solar.

d) Ondas actsticas. En la atmdsfera solar se ha observado un amplio es-
pectro de ondas acusticas. Aunque estas pueden producir desplazamientos y
asimetrias en las lineas fotosféricas solares (Eriksen y Maltby, 1967; Babij y
Altman, 1969; Kostik y Orlova, 1972, 1974; Cram et al., 1979), por si solas
no pueden reproducir algunos aspectos, como por ejemplo la dependencia de
las asimetrias y desplazamientos con la fuerza de la linea, ya que al crecer
la amplitud de la onda con la altura en la atmésfera solar, el desplazamiento
en lineas mas fuertes deberia ser mayor, contrariamente a lo observado. Por
tanto, las ondas produciran un efecto complementario al de la granulacion, y
que se debe tener en cuenta, aunque no como 1inico mecanismo responsable de
asimetrias y desplazamientos en las lineas solares.

Para estudiar la influencia de las ondas actsticas en el perfil de una linea es-
pectral se han utilizado modelos cinematicos de ondas, en los que se supone
que su paso a través de la atmosfera perturba tnicamente la velocidad de
las particulas. Sin embargo un efecto mas realista lo producen los modelos
dinamicos, en los que la onda afecta también a los parametros termodinamicos
temperatura y presion, y a través de ellos a los demas parametros atmosféricos.
Otros campos de velocidades existentes en la atmésfera solar, como por ejem-
plo super- y mesogranulacion, ondas gravitatorias, etc., podrian también con-

tribuir a las asimetrias y efecto borde de las lineas (Bonet et al., 1991).
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1.6 Desplazamientos y asimetrias de lineas

en regiones activas

Uno de los aspectos mas interesantes del estudio de la conveccion en el plasma
solar es comprobar su comportamiento en presencia de campos magnéticos
de diferente intensidad. Hale (1908) establecié que las manchas solares eran
fenémenos magnéticos (midié 2900 G). Fuera de estas estructuras Hale (1922a,
1922b) también encontré campos magnéticos de 200-300 G en lo que él de-
nominé “manchas invisibles”, y posteriormente Babcock y Babcock (1952,
1955) y Kiepenheuer (1953) con mejor instrumentacién midieron campos mag-
néticos fuera de las manchas tan pequenios como 2 G promediando sobre un
area de 5-10”. EIl primer paso hacia la descripcion tedrica que considera
el campo concentrado en elementos magnéticos fué dada por Parker (1955)
suponiendo que el campo magnético B viene dado por B?/(87) = P, — P;
donde P, y P; son respectivamente las presiones de gas externa e interna del
elemento magnético. Las observaciones de Sheeley (1966, 1967) y Beckers y
Schroter (1968) sugirieron la idea de que el campo magnético fuera de manchas
pudiera existir concentrado en pequenas estructuras. Stenflo (1973) mostré
que los campos estaban concentrados en haces de flujo magnético de 1 kG en
la altura de la atmésfera en la que se forman las lineas; asi mismo encontré
que el tamano de estas estructuras estd comprendido entre 100 y 300 km. Por
fin Spruit (1976) presenté el primer modelo de estas concentraciones de campo
magnético en lo que se conoce con el nombre de tubo de flujo, estableciendo la
presién de gas como mecanismo de confinamiento del campo de acuerdo con
la anterior ecuacién de Parker, deduciendo también que los tubos de flujo se
expanden en las capas superiores.

La presencia de campos magnéticos altera la morfologia en la atmosfera solar
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dando lugar a lo que se denomina regiones activas. La imagen basica que hoy
en dia se tiene sobre la estructura de los campos magnéticos en las capas fo-
tosféricas de regiones activas es la siguiente: por un lado estdn las manchas y
poros (2000-3500 G en la sombra, 1000-2000 G en la penumbra y 1500-2000
G en los poros). Por otro lado existen concentraciones de pequenos tubos de
flujo brillantes (~ 1500 G y ~ 0.2") inmersos en determinadas zonas de granu-
lacién constituyendo las denominadas regiones faculares (RF). En el resto de
la fotosfera el campo magnético es practicamente nulo. El grado de concen-
tracion del campo magnético en una determinada zona se mide en términos de
porcentaje de drea ocupada por elementos magnéticos frente al area total de
la zona: es el llamado factor de llenado magnético (“filling factor” magnético).
Este término es variable con la profundidad en la atmésfera y normalmente se
hace referencia a él en 7 = 1, encontrandose valores que van desde aproxima-
damente el 100% en la sombra de las manchas, hasta tipicamente 1-10% en

las regiones faculares.

Los principales resultados observacionales sobre granulacién, asimetrias y de-
splazamientos de lineas en regiones faculares, resumidos brevemente, los damos

a continuacion:
a) Resultados sobre granulacién en regiones faculares:

Schroter (1962), usando fotografias de alta resolucién del Stratoscope I en-
cuentra que el didmetro de los granulos es apreciablemente mas pequeno en
las proximidades de las manchas que en las regiones no activas. Macris (1979)
y Macris et al. (1989) en este mismo sentido determinan que el didmetro de
los granulos en la vecindad de las manchas es mas pequeno mostrando una de-
pendencia con la intensidad del campo magnético en el centro de la mancha.
Sin embargo Collados et al. (1986) demuestran que si bien existen diferen-

cias significativas entre distintas zonas cercanas a las manchas, probablemente
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coincidiendo con RF, en promedio sin embargo el didmetro de los granulos
no difiere del obtenido en regiones no activas; estos autores concluyen que la
mera distancia radial a la mancha no es el pardmetro adecuado para determi-
nar la influencia del campo magnético sobre la conveccién. En regiones activas
Deubner (1967) obtiene una reduccién de las fluctuaciones de velocidad a gran
escala. De registros fotoeléctricos de perfiles de lineas Vanoli (1975) y Beckers
(1981) encuentran para las RF un incremento en la “FWHM” (anchura total
a la altura mitad) e intensidad residual de las lineas, mientras que la anchura
equivalente no cambia. De aqui deduce Vanoli que la macroturbulencia au-
menta y la microturbulencia permanece inalterada en las RF. Hanslmeier et
al. (1991) encuentran que en estas regiones hay una reduccién de las fluctua-
ciones de la intensidad del continuo asi como de las fluctuaciones de velocidad
a escala granular. Keller y Koutchmy (1991) observando el continuo en el cen-
tro del disco en tres regiones espectrales muy separadas (andlisis multicolor)
obtienen informacién sobre la estratificacion de la temperatura en las RF en
las alturas de formacién del continuo. Observan que en las RF la intensidad
del continuo es mayor que en las zonas no magnéticas, y la relacién continuo
azul/rojo estd reducida. Title et al. (1989, 1992) en extensos trabajos ob-
servacionales encuentran que las propiedades estadisticas de la granulacién en
regiones faculares y no activas son cualitativa y cuantitativamente diferentes.
Obtienen que en las dreas faculares la intensidad media es mayor, el tamano de
la granulaciéon es mas pequeno, el contraste es més bajo, la velocidad vertical
es menor y el tiempo de vida granular resulta mayor, comparados con las re-
giones no magnéticas. También encuentran que las amplitudes de la oscilacion
5 minutos son mas altas en regiones en calma que en las faculares. Topka et al.
(1992) completan los trabajos anteriores con nuevas medidas y obtienen que la

intensidad del continuo en RF muy préximas al centro del disco (hasta 20° de
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angulo heliocéntrico) es menor que en regiones no activas en las mismas posi-
ciones del disco (3% menor en ~ 5000A ). Este resultado parece sorprendente
por ser contrario a muchas observaciones citadas anteriormente y lo atribuyen
a que los tubos de flujo deben ser muy pequenos y a que las lineas de fuerza

en los tubos estdn inclinadas respecto de la vertical (~ 10°).

b) Resultados observacionales sobre asimetrias y desplazamientos de lineas en

regiones faculares

Concretandonos al estudio de asimetrias y desplazamientos de lineas, Livings-
ton (1982) estudia con baja resolucién espacial (1x2'), las lineas Fe I 5256.6
A (gos;=1.5) y Fe I 5576.1 A (g.;;=0) en regiones de alto flujo magnético
cerca del centro del disco, y las compara con las obtenidas en regiones no
magnéticas vecinas. En todos los casos encuentra que los bisectores en re-
giones magnéticas tienen menos curvatura y estan menos desplazados al azul
que los bisectores correspondientes a las regiones no magnéticas. Por ser este
comportamiento comun a ambas lineas y una de ellas es no magnética se con-
cluye que sus observaciones no estan influidas por efectos de desdoblamiento
Zeeman. Esto concuerda con Dravins el al.(1981) que también encuentran que
las asimetrias son independientes del factor Landé g.¢s o del nimero de mul-
tiplete. Livingston (1982) observa ademas una disminucién de la asimetria en
los datos del disco completo desde 1976 hasta 1981, época que corresponde a

un incremento de la actividad magnética solar.

Otras observaciones importantes de asimetrias y desplazamientos de lineas en
regiones magnéticas fueron realizadas por Kaisig y Schréter (1983). Estudian
seis lineas de Fe I medio-fuertes, entre ellas la Fe I 5576 A, en regiones faculares
y no activas cerca del centro del disco. En regiones de faculas encuentran
que el minimo estd desplazado 1-5 mA al azul respecto del de las regiones en

calma vecinas, y que los bisectores tienen menor curvatura, comparados con los
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bisectores en regiones no activas préximas. Estas observaciones en cuanto al
desplazamiento del nicleo de la linea en RF estan claramente en contradicciéon
con lo encontrado por Livingston. Kaisig y Schroter atribuyen sus resultados
a una modificacién de la estructura hidrodindmica de la fotosfera en RF donde
las fluctuaciones de velocidad y temperatura deben alcanzar capas mas altas
siendo menores sus gradientes. Ademads encuentran para todas las alturas de

la atmoésfera una correlacién entre ambas fluctuaciones.

Brandt y Schréter (1984) estudian las lineas Fe I 5576.1 y 5250.2 A confirmando
la menor curvatura de los bisectores en RF respecto de las regiones no activas.
Hacia el borde y para la primera linea las diferencias en curvatura tienden a
decrecer, mientras que para la segunda incrementan. Para otros parametros
de la linea concluyen que en el centro del disco la intensidad del minimo en
zonas faculares es del orden del 4% mayor que en las regiones no activas, la
FWHM es el 3% mayor en el centro del disco aumentando hasta el 5.5% en
el borde, y en la anchura equivalente no encuentran diferencias significativas.
Se confirman de esta manera los resultados de Vanoli (1975). Debido a la
ausencia de una longitud de onda de referencia absoluta no pueden concluir
si existe desplazamiento al azul o al rojo del minimo de la linea en regiones
activas frente a las no activas, para aclarar la controversia existente entre los

resultados de Livingston (1982) y los de Kaisig y Schroter (1983).

Bonet et al.(1984) observan la linea K T 7699 A (g.;;=1.3) en RF en dife-
rentes posiciones en el disco y en regiones no activas en el centro del disco,
discriminando entre el centro y el borde de las celdas de la red cromosférica.
Encuentran que en los bisectores en zonas faculares, en la mayoria de los casos,
existe un desplazamiento al rojo de los niveles superiores del bisector respecto
del minimo de la linea, frente al desplazamiento al azul en las regiones no acti-

vas. Los bisectores en el borde y en el centro de las celdas de la red cromosférica,
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son practicamente iguales excepto en los niveles superiores donde para el cen-
tro de las celdas estan mas desplazados al azul respecto del minimo, que en los
bordes. Bonet et al. (1987) completan el trabajo anterior estudiando varia-
ciones centro-borde de la forma del bisector en regiones no activas y faculares.
En general, para las regiones en calma predomina una forma casi lineal en los
bisectores, con desplazamiento al azul de los niveles superiores respecto del
minimo, excepto en el borde solar, mientras que en RF, el desplazamiento al
azul de los niveles intermedios del bisector es menos pronunciado, unido a un
fuerte desplazamiento al rojo de los niveles superiores

Miller et al.(1984) estudian también las diferencias entre los bordes y el centro
de las celdas de la red cromosférica para tres lineas de Fe I (dos con g=0y
una con g=1.5) y que se forman entre 250 y 500 km por encima de 7 =1 .
Los bisectores de las tres lineas en el centro de las celdas también muestran
en las alas un desplazamiento de 75-200 m/s al azul relativo a los bisectores
en el borde de las celdas, decreciendo este desplazamiento hacia el minimo de
las lineas. La desaparicion de este desplazamiento relativo en el nucleo de las
tres lineas es un argumento en contra del flujo hacia abajo en los contornos
de los supergranulos (borde de las celdas), dado por Simon y Leighton (1964),
Deubner (1972), November et al. (1982).

Cavallini et al.(1985b) miden asimetrias y desplazamientos de tres lineas de Fe
1(6297.8A, 6301.5A, 6302.5A, con valores de g, s respectivamente 1, 1.7 y 2.5).
Obtienen en el centro del disco que los bisectores en RF estén siempre desplaza-
dos al rojo respecto de los correspondientes a las regiones no activas y que las
formas de los bisectores en unas y otras regiones son fuertemente diferentes.
Hacia el borde solar, a partir de 0.56 del radio del Sol el desplazamiento com-
parativo al rojo de los bisectores en RF se convierte en un ligero desplazamiento

al azul, obteniéndose en definitiva que el efecto borde de las lineas es menos
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pronunciado en regiones faculares que en regiones no perturbadas por campos
magnéticos. Este efecto podria explicar la menor variacién centro-borde de
los desplazamientos de lineas en la direccion del ecuador solar respecto de la
norte-sur (por una mayor probabilidad de zonas activas en torno al cinturén
ecuatorial), dando una interpretacién alternativa a la del flujo meridional hacia
los polos observado por Labonte y Howard (1982). Asi pues, aquellos autores
concluyen que el efecto de un campo magnético aparentemente es atenuar el
desplazamiento azul convectivo de las lineas. Este resultado, junto con el de
Stenflo et al.(1984), quienes no encuentran ningin flujo hacia adentro en los
tubos de flujo magnético, sugiere que la inhibicién de la conveccién en las zonas
magnéticas es la causa real del desplazamiento al rojo en las lineas observadas
en RF respecto de las observadas en regiones en calma. Cavallini et al. (1988)
confirman estos resultados estudiando los bisectores de las lineas Fe I 5569.6
A (gesr = 0.75), Fe 15576.1 A (g.;; = 0), Fe 11 6149.2 A (g.;; = 1.33) y Ca I
6162.2 A (g.;; = 1.25).

Immerschitt y Schroter (1989) observan la linea no magnética Fe I 5576.1 A
en una de las regiones faculares mas activas del ultimo ciclo solar en el centro
del disco. Estudian correlaciones entre el brillo de Ca*t-plages (indicador de
la actividad magnética) y los parametros de la linea, encontrando que cuando
incrementa el brillo el bisector de la linea se hace mas vertical en niveles infe-
riores al 60% del continuo, mientras que para los superiores al 60% se desplaza
fuertemente al rojo de forma casi lineal. La intensidad del nicleo de la linea y
la FWHM aumentan con el brillo, mientras que la anchura equivalente muestra
una tendencia hacia valores mas pequenos. En el desplazamiento del minimo
no encuentran cambios significativos con el brillo de la zona facular. Interpre-
tan cualitativamente sus resultados mediante lineas sintéticas obtenidas con

un modelo de tres flujos: granulo caliente, intergranulo frio y componente
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magnética caliente o “filigree”. Brandt y Solanki (1990) analizan 32 lineas
espectrales en regiones de distinta actividad magnética cerca del centro del
disco. Determinan la dependencia de los parametros de las lineas (profundi-
dad de linea, anchura equivalente, FWHM, posiciéon del minimo y forma del
bisector) con el factor de llenado magnético. Utilizando como referencia la
linea Mg I 5172 (cuyo efecto borde ha sido estudiado recientemente por Pierce
(1991)) observan que la parte superior de los bisectores en RF se hace mas
horizontal y desplazada al rojo y la parte inferior se hace menos desplazada al
azul (se endereza) respecto de las regiones menos activas. Promediando bisec-
tores de 19 lineas de Fe I sobre varias medidas con distinto factor de llenado
magnético, a < 2% y a > 8%, obtienen desplazamientos al azul de ~ 0.35
y ~ 0.12 km/s, respectivamente, en la mitad de la profundidad de la linea.
Interpretan cualitativamente estas observaciones con ayuda de modelos tales
como el empleado por Immerschitt y Schréter (1989) citado anteriormente,
apuntando un decrecimiento del contraste en la parte no magnética de las
regiones faculares (“granulacién anormal”) junto a, posiblemente, un decreci-
miento de la temperatura media de las capas mas profundas de esta parte no
magnética (Schussler y Solanki, 1988; Spruit, 1977; Deinzer et al., 1984a,b;
Knolker et al., 1988, Grossmann-Doerth et al., 1989), sin descartar un incre-
mento de las velocidades descendentes a pequena escala en la vecindad de los
tubos (Knélker et al., 1988) como predicen modelos tedricos (Deinzer et al.

(1984a,b) por ejemplo).

x Modelos de regién facular

McMath et al. (1956) detectaron un decrecimiento en las profundidades de
los perfiles de las lineas de Fe I al observar RF. Posteriormente Sheeley (1967)
demostré que la magnitud de este debilitamiento esta correlacionado con la

cantidad de flujo magnético y Chapman y Sheeley (1968) concluyeron que este
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debilitamiento s6lo se podia explicar si existia una mayor temperatura en los
elementos magnéticos. Harvey y Livingston (1969) determinaron el debilita-
miento verdadero de la 1 1nea debido al campo magnético, descontaminando
de los efectos producidos por la resolucion espacial limitada. Se han hecho
varios intentos para modelar empiricamente los valores de la temperatura en
funcion de la profundidad 6ptica en las faculas. Algunos de ellos - modelos
de una componente - dan la temperatura promedio de la estructura facular,
y otros mas completos - modelos de dos componentes - distinguen entre la
temperatura del tubo de flujo y la de su entorno no magnético.

Entre los modelos empiricos de dos componentes existen tres tipos: i) los que
estan basados en la variacion centro borde de la intensidad del continuo (Roger-
son, 1961; Chapman, 1970; Wilson, 1971; Muller, 1975; Hirayama, 1978); ii) los
que estan basados en los perfiles de intensidad I de algunas lineas espectrales
(Chapman, 1977, 1979; Koutchmy y Stellmacher, 1978; Stellmacher y Wiehr,
1979; Walton, 1987); iii) los que estan basados en el andlisis de los perfiles V de
Stokes (Stenflo, 1 975; Solanki, 1984, 1986; Keller et al., 1990). Los modelos
dependen criticamente de los datos en los que estan basados, pudiéndose dar
entre ellos fuertes diferencias de temperatura para un mismo valor de la pro-
fundida optica. Las mayores discrepancias estan en las capas superiores de la
atmosfera donde se puede sacar poca informacion por ejemplo de la intensidad
del continuo, o del perfil de las lineas. En estas capas cercanas al minimo de
temperatura, la estructura de temperaturas de estos modelos empiricos res-
ponde mas bien al gusto del modelador. En general los modelos basados en
los datos del continuo y del perfil I de lineas parece que tienen desventajas
frente a los basados en los perfiles V ya que aquellos no consideran el factor de
llenado magnético y sin embargo Walton (1987) demuestra que la estructura

de la temperatura determinada empiricamente depende fuertemente de aquel
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valor.

En cuanto a modelos teoricos de elementos magnéticos, el primero de ellos
como hemos dicho anteriormente se debe a Spruit (1976) mejorado posterior-
mente por él mismo (Spruit, 1977). Otros modelos tedricos existentes son por
ejemplo los de Ferrari et al. (1985), Kalkofen et al. (1986), Nordlund (1983,
1985, 1986) Deinzer et al. (1984a,b) y Knolker et al. (1988).

De la observacién y modelado de los perfiles de V de Stokes de las lineas espec-
trales se ha obtenido amplia informacién sobre la fisica de los tubos de flujo
y las zonas adyacentes; por ejemplo, nuevos condicionantes a la estructura de
temperatura en los tubos de flujo (Solanki y Stenflo, 1984, 1985), flujo descen-
dente, como confirmacion de lo referenciado anteriormente, en los alrededores
del tubo (Solanki, 1989; Biinte et al., 1991), distribucién de temperaturas en la
regién no magnética préxima al tubo (Biinte et al., 1991). Observacionalmente
se encuentra ( Solanki, 1986; Stenflo y Harvey, 1985; Solanki y Pahlke, 1988,
Sanchez Almeida et al., 1988, 1989) que los perfiles V presentan asimetrias
pero no desplazamientos. Van Ballegooijen (1985) y Grossman-Doerth et al.
(1988) explican estos resultados mediante tubos de flujo que se expanden con la
altura, que no incluyen movimientos verticales en su interior para no producir
desplazamientos de V, y requiriendo movimientos verticales descendentes en su
exterior para obtener las asimetrias de V (es decir, no coexisten espacialmente

campos magnéticos y velocidades).

1.7 Variaciones temporales de los perfiles de

las lineas

Hemos dicho anteriormente que los perfiles de las lineas espectrales solares

se ven afectados por diferentes movimientos existentes en la atmésfera, como
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pueden ser por ejemplo los creados por los campos de velocidades granulares,
mesogranulares y supergranulares (siendo ademads diferente el tiempo de vida
de cada una de estas estructuras). La influencia de movimientos de tipo oscila-
torio (ondas) no debe descartarse y es objeto de amplio estudio en relacién a la
interpretacion de las observaciones de perfiles de lineas y bisectores. Estudios
teoricos generales en las décadas 40-50 predecian movimientos oscilatorios en la
cromosfera y fotosfera solar (Biermann, 1948; Schatzman, 1949; Schwarzschild,
1948; Whitney, 1958), pero fué a principio de los anos 60 cuando se detect6
observacionalmente la existencia de movimientos oscilatorios verticales. Evans
y Michard (1962) y Leighton et al. (1962) con técnicas diferentes obtuvieron
un periodo de ~ 300 s para estos movimientos, y Frazier (1967) mostré que
en | a alta fotosfera tal oscilaciéon es una onda estacionaria de gran longitud
de onda o evanescente. Otro estudio pionero con mayor resolucion espacio-
temporal (2.4"x 2.4"y 6 s) sobre las variaciones de las lineas de Fraunhofer
fué realizado por Slaughter y Wilson (1972). Sus observaciones ademds de
evidenciar la oscilacion de 5 minutos muestran indicios sobre la presencia de
ondas progresivas en la fotosfera. Ademas analizan la influencia de los prome-
dios espacio-tempo rales (simulando observaciones de baja resolucién) en la

forma de los perfiles de las lineas.

En la tdltima década se ha publicado un gran ntimero de trabajos sobre os-
cilaciones de la fotosfera solar, tanto desde el punto de vista tedrico como
observacional. De entre ellos destacaremos los que guardan una relaciéon mas
directa con nuestro trabajo.

Roca-Cortés et al. (1983) y Bonet et al. (1984) han observado la oscilacion
de 5-min con espectros de la linea K I 7699 A estudiando las correlaciones
entre las fluctuaciones de los distintos pardmetros de la linea. Cavallini et

al. (1986b) estudian tres lineas de Fe I en la regién ~ 6300 A en regiones
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no activas confirmando los resultados de Roca-Cortés et al (1983) y Bonet et
al. (1984) y encuentran algunas diferencias en el comportamiento oscilatorio
del flanco rojo de las lineas respecto del azul. Bonet et al. (1988) estudian
largas series temporales de espectros de la linea K 17699 A en regiones activas
y no activas situadas en diferentes posiciones centro-borde en el disco solar.
Destacan entre otras cosas un decrecimiento de la potencia de oscilacion al ir
del minimo de la linea al continuo y del centro al borde del disco solar. En
regiones en calma miden un comportamiento diferencial en la potencia de os-
cilacién de los flancos azul y rojo de la linea, no asi en regiones faculares. De
sus resultados parece desprenderse que el campo magnético suprime algunos
modos de oscilacién y atenta los restantes. Alamanni et al. (1990a) confirman
los resultados precedentes con la linea Ca I 6162 A. Giovanelli et al. (1978)
sin embargo no encuentran una disminucién en la potencia de oscilacién en las
RF respecto del Sol en calma. Bertello y Caccin (1988, 1990) interpretan las
diferencias en la oscilacién de los flancos en términos de una dependencia con
la profundidad en la atmosfera solar de las diferencias de fase entre las fluc-
tuaciones de la velocidad y otros parametros termodinamicos, provocada por
el amortiguamiento radiativo de la onda. Posteriores trabajos de Alamanni et
al. (1990b) y Bertello et al. (1992) inciden de nuevo sobre este tema en un
intento de afinar con nuevas observaciones la dependencia de las diferencias de
fase con la profundidad.

Staiger (1987) y Deubner y Fleck (1989) estudian oscilaciones en lineas for-
madas en distintas alturas en la atmosfera solar utilizando espectros de dife-
rencias de fase V-V y V-1. En ambos trabajos se encuentran indicios de ondas
de gravedad que podrian ser excitadas por movimientos granulares tal como
teéricamente describe Schmieder (1976) y Mihalas y Toomre (1981, 1982). De

acuerdo con estos trabajos, Bonet et al. (1991) reproducen el efecto borde
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para lineas fotosféricas fuertes utilizando un modelo de onda de gravedad de

periodo 8 min.

Desde el punto de vista tedrico se han realizado trabajos (algunos de ellos
incluyen observaciones) sobre modelos de varios tipos de oscilaciones en la
atmosfera solar (ondas acisticas puras, ondas actstico-gravitatorias etc.) uti-
lizando distintas aproximaciones sobre las ecuaciones de fluidos y analizando el
efecto de las ondas en los perfiles sintéticos de lineas (Eriksen y Maltby, 1966;
Cram et al., 1979; Mihalas y Toomre, 1981, 1982; Keil y Marmolino, 1986;
Severino et al., 1986; Marmolino et a 1., 1987; Gomez et al., 1987; Bertello
y Caccin, 1990; Marmolino y Severino, 1991; Bertello et al., 1992). Durrant
(1979) ofrece un resumen de los primeros trabajos realizados sobre oscilaciones
y Stein y Leibacher (1974) muestran una visién general del comportamiento

de la oscilacion 5-minutos.

1.8 Objetivos de este trabajo

En esta memoria hacemos un estudio de series temporales de perfiles de lineas
espectrales, obtenidos en condiciones de baja resolucién espacial, para inter-
pretar los procesos fisicos que tienen lugar en las capas altas de la fotosfera
solar. El estudio de esta zona es un reto desde el punto de vista cientifico
puesto que en ella se produce la desaparicién gradual de las manifestaciones
convectivas a la vez que coexisten otros tipos de alteraciones termodinamicas,
algunas de ellas excitadas por la propia conveccién, que interaccionan entre si.
Esta regién de transicién entre la zona de convecciéon y las capas més externas
muestra aspectos observacionales de dificil interpretacion que han dado origen
a abundante literatura y controversia en los iltimos anos.

Para realizar este cometido hemos elegido la linea K T 7699 A como la més
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adecuada a nuestros propositos. Sus asimetrias han sido estudiadas por Snider
(1970,1972), Gasanalizade (1979), Roca-Cortés et al. (1983), Andersen et al.
(1985), Lopresto y Pierce (1985), Bonet et al. (1984, 1987, 1988, 1991)), Se-
verino et al. (1986) y Marmolino et al. (1987). Los efectos de N.L.T.E. sobre
la formacién de esta linea han sido estudiados por Shchukina (1987) y Gémez
et al. (1991) y ha sido utilizada frecuentemente en estudios para determinar
la abundancia del potasio en la atmésfera solar, pero suponiendo siempre que
sus asimetrias no son debidas a efectos solares (ver por ejemplo De la Reza y
Miill er, 1975).

Los criterios que hemos seguido para la eleccién de esta linea los hemos es-
tablecido en base al proceso de reduccion de datos y a las caracteristicas fisicas
de lo que pretendemos investigar. Asi pues:

a) Esta linea posee un buen continuo a ambos lados. Este hecho es de es-
pecial importancia porque los niveles de los bisectores vienen referidos al del
continuo.

b) Existen lineas terrestres de oxigeno en sus proximidades que se pueden
tomar como origenes absolutos de referencia de longitudes de onda, para el
estudio del efecto borde y bisectores.

¢) No tiene solapamientos con otras lineas del espectro.

d) La altura de formacién de su nicleo se encuentra cerca del minimo de tem-
peraturas y esta parte de la linea debe estar por tanto menos influida por
movimientos convectivos.

e) Se forma en la regién espectral del rojo, donde el contraste de la granulacién
es menor (ver por ejemplo Wittmann 1979).

f) Las dos ultimas razones expuestas, unido a que la amplitud de las posibles
ondas de la fotosfera incrementa con la altura, hacen que esta linea, apriori,

sea idonea para la discriminacion entre efectos granulares y ondulatorios.
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Como interés particular hay que decir que la linea K I 7699 se utiliza en estudios
de las oscilaciones globales del sol mediante técnicas espectrométricas de scat-
tering resonante como hemos dicho anteriormente, por lo que el conocimiento

de su perfil resulta de gran interés.

No obstante, la linea K T 7699 presenta algunos inconvenientes que hacen
menos precisa la determinacién de su posicién y asimetrias, y que son: a) el
ligero peso atémico del potasio, que produce un mayor ensanchamiento térmico
que en las lineas de hierro, utilizadas en trabajos similares al nuestro y muy

abundantes en el espectro solar; y b) la coexistencia de diversos is6topos.

Analizamos bajo un punto de vista observacional los parametros de la linea
(asimetrias, desplazamientos, etc.), asi como sus variaciones temporales, en
distintas posiciones en el disco solar, en regiones en calma y regiones magné-
ticas (manchas y regiones faculares); y para ganar informacién complementa-
mos nuestras propias observaciones con las de otros autores para esta misma
linea. En la segunda fase de nuestro trabajo hemos desarrollado un cédigo
numérico para hacer simulaciones realistas de perfiles de lineas espectrales en
areas faculares y en calma. Las regiones faculares supondremos que estan for-
madas por concentraciones de campo magnético en tubos de flujo que cubren
una pequena fraccién de la regién (factor de llenado magnético) y que se ma-
nifiestan por un exceso de radiacién respecto a la zona circundante. La com-
paracion de éstas lineas sintéticas con las observadas nos permitira obtener
informacion sobre distintos parametros de la atmosfera solar.

Debido a que el ajuste entre observaciones y simulaciones para una séla linea
podria derivarse de un mero procedimiento matematico, trataremos de com-
plementar nuestro estudio con las comparaciones entre observaciones y simu-
laciones correspondientes a otras dos lineas, Fe I 5576 y Fe I 5635, que se

originan en capas més profundas de la atmosfera solar.
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El cédigo numérico para el calculo de lineas en una atmésfera inhomogénea
desarrollado en este trabajo, nos permitird en un futuro la interpretacién de

diversas y variopintas observaciones en las fotosferas solar y estelares.



Capitulo 2

Instrumentacion y

observaciones

2.1 Material de observacion

El presente trabajo se basa en las observaciones realizadas con el espectrografo
principal del Telescopio Solar McMath del National Solar Observatory/Kitt
Peak (Tucson, Arizona, U.S.A.) del 13 al 17 y del 21 al 25 de Julio de 1983,
y con el espectrografo del Telescopio Solar Gregory-Coudé del Observatorio
de Locarno (Suiza) dependiente de la Universidad de Gottingen (Alemania),
durante los periodos del 28.5.78 al 6.6.78, del 16.9.80 al 5.10.80 y del 15.6.81
al 30.6.81.

Se realizaron observaciones de la linea espectral solar K I 7699 A, que estan
sumarizadas en la Tabla 2.1, figurando en sucesivas columnas: clase de estruc-
tura observada, nombre identificativo de la observacion, posicion en el disco

solar, fecha y niimero de espectros de que consta la observacion.

33
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Tabla 2.1: Lista de observaciones. En las manchas se especifica el No. de Mount Wilson.
(*) Observaciones con la rendija del espectrografo situada en centro celda cromosférica.(¢) Obser-

vaciones de Kitt Peak realizadas en modo cociente.

Observ.KittPeak Observ.Locarno
Nombre Posicién Fecha No.de | Nombre Posicién Fecha No.de
Ident. (cosH) (d/m/a) espect. Ident. (cosH) (d/m/a)  espect.
Sol calma KQl1 1.00 17.7.83 350 LQ2 1.00 28.5.78 24
KQ2 1.00 14.7.83 250 LQ4 1.00 06.6.78 50
<>KQ?) 1.00 24.7.83 150 LQ3 1.00 16.9.80 56
KQ4 0.90 17.7.83 250 LQ6 1.00 26.9.80 47
KQ5 0.87 14.7.83 102 LQ5 1.00 5.10.80 60
KQ6 0.85 16.7.83 500 LQ1 1.00 5.10.80 115
KQ7 0.80 15.7.83 250 *LQ18 1.00 18.6.81 11
KQ8 0.80 14.7.83 52 *LQ19 1.00 19.6.81 49
KQ9 0.80 16.7.83 250 *LQ20 1.00 22.6.81 41
KQ10 0.71 15.7.83 250 LQ10 0.80 29.5.78 58
KQ11 0.71 17.7.83 350 LQ9 0.80 24.9.80 52
KQ12 0.60 16.7.83 250 LQ11 0.70 28.9.80 56
KQ13 0.60 15.7.83 164 LQ12 0.60 5.10.80 59
KQ14 0.50 17.7.83 250 LQ14 0.50 29.5.78 18
KQ15 0.50 16.7.83 250 LQ13 0.50 25.9.80 30
KQ16 0.40 16.7.83 250 LQ16 0.30 01.6.78 58
KQ17 0.30 17.7.83 250 LQ15 0.30 1.10.80 61
KQ18 0.30 15.7.83 250 LQ17 0.20 01.6.78 57
KQ19 0.20 15.7.83 250
°KQ20 0.10 23.7.83 128
KQ21 0.10 16.7.83 250
Mottles LM1 1.00 18.6.81 31
LM2 1.00 19.6.81 54
LM3 1.00 22.6.81 56
Reg.Facul. KP1 1.00 16.7.83 50 LP1 0.99 18.6.81 19
KP2 0.92 17.7.83 250 LP13 0.99 30.6.81 56
KP3 0.83 16.7.83 250 LP2 0.95 19.6.81 51
KP4 0.69 16.7.83 250 LP4 0.95 18.6.81 54
KP5 0.56 16.7.83 250 LP14 0.95 30.6.81 59
KP6 0.39 17.7.83 114 LP5 0.92 24.6.81 62
KP7 0.32 14.7.83 250 LP8 0.90 29.6.81 55
KP8 0.28 17.7.83 250 LP10 0.80 30.6.81 56
LP12 0.76 30.6.81 66
LP6 0.66 24.6.81 63
LP9 0.61 29.6.81 31
LP11 0.47 30.6.81 56
LP7 0.27 24.6.81 58
LP3 0.18 22.6.81 55
Sombra
23763 °KS1 0.87 23.7.83 108
23763 °KS2 0.72 24.7.83 60
23746 KS3 0.67 15.7.83 64
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2.1.1 Observaciones en Kitt Peak

El material observacional de Kitt Peak consiste en secuencias temporales de
espectros cubriendo un rango espectral de 11 A, conteniendo la linea solar K
17699 A y tres terrestres de oxigeno (7695.8401 A, 7696.8685 A y 7702.7389
A, Pierce y Breckinridge (1973)) (ver Fig.2.1.a) que sirven de referencia para
hacer medidas absolutas en A\ . Los registros se hicieron rotando la red ha-
cia delante y hacia atras con un motor de pasos controlado por computadora,
haciendo barridos sobre una fotocélula. Cada espectro almacenado en cinta
magnética es el resultado de promediar dos de estos barridos, en la correspon-
diente zona espectral, en sentidos opuestos para evitar efectos de histéresis o de
inercia en la red rotante, con una duracién total del registro de 14.5 segundos.
Aunque se esperaba una pequena holgura en el tope de mecanismo de rotacion
de la red, sin embargo el desplazamiento relativo entre los dos barridos de cada
par resulté ser menor que un paso del motor. El intervalo de muestreo fué de
5.37 mA en el orden interferencial 3. Para cada posicién considerada sobre
el disco solar se pretendié tener secuencias de 250 espectros (duracién de la
secuencia de ~ 1 hora) aunque no siempre fué posible principalmente debido

a la presencia de cirrus.

La resolucién espacial de nuestras medidas estaba determinada por una ven-
tana cuadrada de dimensién variable (2 x 2 mm? en nuestro caso) que precedia
en el foco primario a la rendija de entrada de 200 p de anchura y 20 mm de
longitud. Un “image slicer” Bowen (Pierce, 1965; Bowen, 1938) distribuia se-
cuencialmente en bandas estrechas (10 bandas de 0.2x2 mm? en nuestro caso)
la informacién de la ventana a lo largo de la rendija de entrada (0.2x20 mm? en
nuestro caso). La anchura relativamente grande de esta rendija fué necesaria
para obtener en un intervalo de tiempo muy corto espectros con alta relacién

senal/ruido (del orden de 1000). Algunos de los espectros obtenidos fueron
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medidos en “modo cociente”, lo que significa que la senal era dividida por otra
de referencia, constante, tomada en una region espectral proxima, intentando
compensar de esta forma las fluctuaciones rapidas en la transparencia de la

atmosfera (por ejemplo, al cruzar cirrus tenues por delante del telescopio).

Figura 2.1: Barridos espectrales individuales en la zona de la linea K T 7699. a) Observa-
ciones de Kitt Peak; b) observaciones de Locarno.
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Sol en calma

Para estudiar variaciones del centro al borde solar de diferentes parametros de
la linea, las observaciones en el sol en calma se hicieron sistematicamente en
distintas posiciones sobre el disco, y para evitar desplazamientos en las lineas
por efecto de rotacién solar las medidas se realizaron sobre el eje de rotacion
del sol. Para observaciones en el centro del disco, un dispositivo anadido al
sistema de guia del telescopio permitia seguir la region fisica bajo estudio en su
desplazamiento por efecto de rotacién solar. Dado que la velocidad de rotaciéon
varfa aproximadamente con el cuadrado del coseno de la latitud (la conocida
rotacién diferencial), ésto no se consideré necesario en otras posiciones del

disco.

Regiones activas: zonas faculares y manchas

Las regiones faculares fueron identificadas primariamente mediante una ima-
gen de H, de todo el disco solar observada a través de un monitor de TV,
y mediante un magnetograma de la linea Fe T 5250 A. La identificacién final
se realizaba utilizando el efecto bien conocido del debilitamiento de la linea
en dichas regiones de ficulas (Sheeley, 1967, Beckers y Schroter, 1968). Las
observaciones en las manchas se hicieron sobre la sombra. Dado que el tamano
del darea medida era sélo ligeramente inferior al de la sombra, el seguimiento
resultaba muy critico y exigia una correccion continua de la posicion del teles-
copio. Las observaciones en zonas faculares y manchas se hicieron en aquellos
lugares en que se encontraban, no pudiendo por tanto hacer una selecciéon sis-
tematica de posiciones de observacion sobre el disco solar para hacer estudios

de variacion centro-borde, tal como se procedid en el caso del Sol en calma.
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2.1.2 Observaciones en Locarno

El material observacional de Locarno consiste en secuencias temporales de es-
pectros que cubren un rango espectral de 3 A y que contienen la linea solar K
17699 A y una sola linea terrestre de oxigeno (7696.8685 A) (ver Fig.2.1.b).
Los registros fueron hechos barriendo la zona espectral de interés con un fo-
tomultiplicador desplazado mediante un motor de pasos sobre el plano focal
del espectrégrafo. Al igual que en las medidas de Kitt Peak cada espectro
almacenado en cinta magnética es el resultado de promediar dos barridos en
la citada zona espectral, en sentidos opuestos, siendo en este caso la duracién
total del registro de 53 segundos. Para cada posicién considerada sobre el
disco se intento tener secuencias de unos 60 espectros, lo que supone una du-
racion total de las medidas de aproximadamente una hora. La anchura de la
rendija de entrada era de 80u y su longitud venia determinada por diafragmas
circulares superpuestos que limitaban una longitud de rendija sobre el sol de

4,8 640" , optativamente.

Los espectros fueron obtenidos en el 7° orden de interferencia, con una dis-
persién lineal de 300 mA /mm. Para mejorar la relacién seifial /ruido se sobre-
muestred la zona espectral en estudio, a intervalos de 2.5 p sobre el plano focal
del espectrégrafo (0.73 mA).

En estas observaciones de Locarno todos los espectros fueron obtenidos en
“modo cociente” para compensar posibles fluctuaciones en la transparencia

atmosférica.

Sol en calma

En Locarno, al igual que en Kitt Peak, se hicieron observaciones sistematicas

en distintas posiciones sobre el disco, y a lo largo del eje de rotacién solar.
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Ademas, en el centro del disco, se hicieron varias observaciones en dos puntos
diferenciados de la red cromosférica: en los bordes (mottles) y en los centros
de celdas de la red cromosférica. Estos puntos fueron identificados y seguidos

mediante una imagen de Ca*K observada en un monitor de TV.

Regiones activas: zonas faculares

Las regiones faculares fueron seleccionadas y seguidas mediante la citada ima-
gen en Ca™K observada en un monitor de TV. Se obtuvieron espectros en
estas regiones para distintas posiciones en el disco y en algunos casos se pudo

seguir la misma zona magnética durante varios dias.

2.2 Instrumentacion de Kitt Peak

2.2.1 Telescopio principal de la torre solar de McMath

La torre McMath contiene tres telescopios (Pierce, 1964, Brault et al.,1971):
el principal, y los auxiliares del Este y del Oeste. Todos ellos comparten un he-
liostato y cada uno consta de un espejo principal céncavo esférico que forma la
imagen, y otro espejo plano que desvia la luz a la cAmara de observacién. Nos
centraremos en la descripcién del telescopio principal que es el que utilizamos
en nuestras observaciones (Fig.2.2), en combinacién con el espectrégrafo prin-
cipal. Las caracteristicas del telescopio son:

* Localizacién del centro del heliostato:

latitud:31°57'30.3", longitud:7"26™22.72°, Altura sobre nivel del mar:2094.58m
* Apertura del telescopio: f/54

* Distancia focal del espejo principal: 82.54+0.1 m

* Escala de la imagen: 2.5+0.01 arc sec/mm

* Tamano del disco solar en el foco primario: 76.8 cm
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* Campo de visién exento de vinetismo: 150 mm

* Didmetro de los espejos: ver Fig.2.2.

Figura 2.2: Esquema 6ptico del telescopio principal McMath. National Solar Observatory.
Kitt Peak, Arizona, E.E.U.U.

2.2.2 Espectrégrafo principal

El espectrégrafo trabaja con una red plana en un diseno Czerny-Turner. En
nuestras observaciones operabamos en la modalidad de “doble paso” mostra-
da en la Fig.2.3. En este modo de observaciéon la luz entra por la rendija
de entrada, RE, hacia el colimador (espejo céncavo E1) donde es reflejada
hacia la red de difraccion. La luz dispersada es recogida por el espejo de

camara (espejo concavo E2) que la envia, mediante dos espejos planos EP1 y
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EP2 a través de una rendija intermedia RI hacia el colimador, desde donde
se envia, para un segundo paso por la red, siendo finalmente recogida por el
espejo de camara, que forma la imagen definitiva del espectro en el plano de la
rendija de salida RS. Tras la rendija de salida se coloca un filtro de color para
descontaminar el espectro de la aportacion de otros ordenes interferenciales.
La modalidad de operacion en “doble paso” tiene la ventaja de que reduce
la luz difusa instrumental a niveles practicamente insignificantes, aumentando
ademés la dispersién lineal. Sin embargo la transmision del sistema conjunto

telescopio-espectrégrafo de doble paso es de ~1%.

Figura 2.3: Espectrégrafo principal del telescopio McMath operando en “doble paso”.
National Solar Observatory. Kitt Peak, Arizona, E.E.U.U.
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Toda la éptica del espectrografo estd contenida en un tanque cilindrico vertical
de 21 m de largo y 1.8 m de didmetro. Este tanque gira para seguir la imagen
solar que por efecto del heliostato rota a lo largo del dia. De esta forma la
rendija de entrada puede mantener una posicion constante respecto de una
estructura en la imagen del sol.

Las constantes del espectrografo son las siguientes:

Colimador: 30 cm de diametro y 13.77m de distancia focal.

Espejo de cdmara: 30 cm de didmetro y 13.79 m de distancia focal.

Red de difraccién:

Ndmero de lineas: 155016

Dimensiones: 254 mmx 158 mm

Densidad de lineas: 610.3 lineas/mm

El colimador y el espejo de cdAmara pueden desplazarse en un rango de 1 m
para enfoque. Normalmente el tamafio de la red es el que limita la apertura
del sistema conjunto telescopio-espectrografo.

Tras la rendija de salida se aloja un detector fotoeléctrico tipo PIN 20 A
fotodiodo de silicio que envia la senal detectada a un convertidor analégico-
digital. El intervalo de muestreo espectral queda fijado por un niimero de pasos
del motor que rota la red y que seleccionamos optativamente para obtener la
resolucién deseada (un paso del motor corresponde a una rotacién de la red
de 6.94 -1077 rad).

En la parte superior del tanque del espectrografo se encuentra la rendija de
entrada precedida del “image slicer” y la de salida con el sistema de deteccion.
También sobre esta “mesa rotante” se halla el motor de pasos que mueve la red,
y un sistema 6ptico secundario que permite controlar el area seleccionada para
medida, mediante imagenes en luz blanca o en Ha a través de un monitor de

TV. En una plataforma ligeramente elevada sobre la mesa rotante, se proyecta
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la imagen primaria completa del disco solar.

Las constantes especificas de nuestro proceso fueron las siguientes:

* tamano rendija de entrada: 200x X 20 mm

* tamano rendija intermedia: 300x X 20 mm

* tamano rendija de salida: ~ 220p X 20 mm
* orden interferencial: 3
* filtro de color: RG665
* angulo de la red: 277°10

2.3 Instrumentacion de Locarno

2.3.1 Telescopio Gregory-coudé

El telescopio trabajaba segin el esquema mostrado en la Fig.2.4 y ha sido
descrito por Briickner et al.(1967) y Wiehr et al.(1980).

* Localizacién del telescopio':

Latitud: 46°11', longitud: —0"35™, Altura sobre nivel del mar: 470 m

* Espejo primario parabdlico de 45 cm de didmetro y 2.4 m de distancia focal.
* Espejo secundario (Gregory) eliptico.

* Longitud focal efectiva: 25 m

* Escala de la imagen: 8.25 "/mm.

La imagen primaria se formaba sobre un diafragma de cobre de 2.3 mm de
didmetro, refrigerado por agua, que permitia el paso hacia el espejo secundario
de solamente un 1% de la luz, siendo el 99% restante reflejado lateralmente

hacia el exterior. De esta forma se reducia de forma esencial la luz difusa y

! este telescopio fué trasladado en 1984 al Observatorio del Teide (Tenerife) (ver Schréter
et al., 1985, para informacién sobre su configuracién actual).
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efectos térmicos en el sistema. Dos espejos planos (espejos coudé) desviaban
la luz a través de los ejes de declinacién y horario respectivamente. El sistema
optico completo estaba encerrado entre dos ventanas planoparalelas BK7, una
de entrada, de 50 cm de diametro y 8 cm de espesor, y la otra de salida de
5.5 cm de didmetro y 0.7 cm de espesor. De esta forma se podia conseguir un

vacio en el interior < 0.5 torr.

Figura 2.4: Telescopio Gregory-Coudé. Observatorio Solar de Locarno (Suiza) de la
Universidad de Gottingen (Alemania).

2.3.2 Espectrografo

El espectrografo trabajaba con una red plana en un diseno Czerny-Turner en
montaje horizontal.
Las constantes del espectrografo eran las siguientes:

Longitud focal del colimador y del espejo de cdmara: 10 m
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Dimensiones de la red: 124x254 mm?

Densidad de lineas: 300 lineas/mm

Angulo de blaze: 63°

Detras de la rendija de entrada se alojaba un filtro interferencial para prese-
leccionar el rango espectral a medir. El espectro formado era barrido por la
rendija de salida acoplada a un fotomultiplicador que se deslizaba mediante

un motor de pasos (1 paso= 2.5 p).

Un sistema 6ptico secundario, colocado delante de la rendija de entrada, per-
mitia la observacién de la misma superpuesta al area seleccionada sobre el sol,
en una imagen Ha, Ca o luz blanca optativamente.

El registro de los datos en cinta magnética, asi como el control del telescopio

y de los sistemas periféricos se hacia mediante un ordenador Honeywell H316.
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Capitulo 3

Proceso de reduccion de datos

3.1 Introduccion

Sobre los espectros observados en la forma en que se ha descrito en el capitulo
anterior, hemos analizado una serie de parametros cuya naturaleza exige un
proceso de reduccién de datos muy cuidadoso. Asi por ejemplo, el estudio de
la posicién de una linea espectral conlleva una determinaciéon muy precisa de
su minimo, que esta enmascarado por la presencia de ruido; el calculo de la an-
chura equivalente se ve afectado por el solapamiento con otras lineas proximas;
y asi ocurre con otros parametros. Asi pues, en este capitulo describiremos
como hemos procedido para descontaminar los espectros observados de efectos
espureos que enmascaran la informaciéon que contienen: proceso de filtrado
de ruido (secci6én 3.2) y correccién de la influencia del perfil instrumental del
espectrografo (seccién 3.3). Asi mismo discutiremos los métodos numéricos
utilizados para determinar los parametros que caracterizan la linea: posicion

del minimo, bisector, anchura equivalente, etc. (seccién 3.4 hasta 3.7). En

47
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la seccion 3.8 hacemos referencia a los métodos empleados en el proceso de

reduccion de datos en las observaciones de las manchas

3.2 Filtrado de ruido

La relacién senal/ruido en los espectros de Kitt Peak (entre 500 y 1000) es
considerablemente mejor que en los espectros de Locarno (entre 50 y 120 en el
65 % de los casos). En todos los casos hemos aplicado un filtro éptimo en el
sentido de minimo error cuadrético (Brault & White, 1971) cuya formulacién

matematica en el dominio transformado de Fourier es:
P,(u) — P,.(u)
P, (u)

Siendo P,(u) el espectro de potencia de la senal observada y P, (u) el espectro

F(u) =

de potencia del ruido. En la préactica sustituimos P,(u) por un ajuste por
minimos cuadrados de una combinacién de una gaussiana y una lorentziana.
La determinacién de P,(u) la hemos hecho sobre un grafico de la funcién
ajustada a P,(u) , bajo la suposicién de que el ruido es blanco. El producto
de la transformada de Fourier de la senal observada, I,(u), por el filtro F'(u),

nos proporciona la transformada de la senal filtrada, I;(u):

finalmente, la senal filtrada viene dada por la transformada inversa de Fourier
de Ip(u):
ir(\) = F ' [I;(u)]

3.3 Perfil instrumental

Para la obtencién del perfil instrumental de los espectrégrafos utilizados hemos

empleado el perfil observado de un laser He-Ne monomodo (A=6328 A). Se
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plantea un problema al intentar corregir de perfil instrumental los espectros
de la linea del potasio, con longitud de onda distinta a la del laser, y observados
ademds en otro orden de interferencia. Se impone, por tanto, una transfor-
macion del perfil laser obtenido para adecuarlo al rango espectral y orden

interferencial del potasio. Para ello hemos hecho una serie de consideraciones.

Para una fuente lineal (rendija infinitamente estrecha), monocromética pura,
de longitud de onda A, y con incidencia normal sobre la red, la linea espectral,
como consecuencia del tamano finito de la red, tendria una anchura ideal a

altura mitad, o; , de aproximadamente

oo
T mN

donde m=orden interferencial y N= n® de lineas de la red (Casas, 1972).
Por ejemplo, con los 6rdenes interferenciales utilizados en Kitt Peak, para
A =06328 A (m =4)y A\ = 7699 A (m = 3) se tiene og3s, = 10.21 mA
Y 07699, = 16.56 mA respectivamente. En la practica, sin embargo, el perfil
de la linea se ve ensanchado ademas por otros efectos instrumentales como
son: anchura finita de la rendija, aberraciones 6pticas, etc... Si suponemos la
luz laser préacticamente monocromatica, el perfil instrumental observado ¢

se puede considerar como la convoluciéon del perfil ideal ¢; con otro ¢* que

engloba los demés efectos instrumentales:
Po328(A) = Po3as; (A) * Vg308(A)
Anélogamente para una luz monocromdtica A 7699 A se tendrfa:
©7699(A) = V7699, (A) * P7699(N)

Si hacemos la aproximacion de que todos estos perfiles tienen forma gaussiana,

podemos escribir a partir de las ecuaciones anteriores las siguientes relaciones
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entre sus anchuras a altura mitad,o:

2 9 « 2
06328 = Og328; + 0328

2 _ 2 % 2
T7699 = O7699; T T7699

y si suponemos que el aporte al ensanchamiento debido a la anchura finita de

la rendija, aberraciones, etc., es aproximadamente el mismo en ambos casos,

tenemos:
2 _ 9 2 2
07699 = 07699, T Og328 — Tg328;

La anchura estimada de esta forma para el perfil instrumental buscado es del
orden de 20 mA en ambos espectrégrafos utilizados. El perfil instrumental
empleado en la deconvolucién de los espectros lo hemos obtenido aplicando un
factor de ensanchamiento al perfil observado del laser, igual a la relacion de
anchuras o7g99/06328 , y normalizando el resultado para que encierre un drea

unidad.

Como cuestién previa a lo anterior diremos que el perfil pg325(A) se ha obtenido
promediando varios perfiles laser observados, normalizados en area y super-
puestos en el maximo. Ahora bien, en general no cabe esperar que el maximo
real de cada perfil coincida con una muestra, lo que conlleva desplazamientos
espureos en la superposicion de los perfiles. Estos desplazamientos pueden ser
de j:% del intervalo de muestreo, lo que resulta una fuente de error importante
en las observaciones de Kitt Peak si consideramos que la anchura estimada en
el perfil medio es del orden de 4 intervalos de muestreo. Para minimizar este
problema hemos intercalado 10 muestras entre cada 2, mediante un proceso

de interpolacién de Fourier (ver apartado 3.5)
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3.4 Determinacion del minimo de las lineas

Para determinar el minimo (posicién en A e intensidad) de las lineas espectrales
solares observadas hemos ensayado varios ajustes, en el fondo de las mismas,
con polinomios de diferentes grados. En este estudio hemos dejado también
como parametro libre el porcentaje de profundidad de la linea que constituye la
parte del fondo que va a ser ajustada. Para esta investigacion hemos trabajado
con los espectros del potasio obtenidos en Kitt Peak y en Locarno, estos ltimos
con una relacién sefial /ruido inferior a los primeros y por ello més ttiles para

la presente discusion.

Figura 3.1: Desplazamiento artificial del minimo de una linea espectral asimétrica, pro-

ducido por un ajuste parabdlico vertical.

Hemos desechado el uso de la pardbola vertical, recomendado por varios au-
tores, porque al ajustar una curva simétrica a una linea que no lo es, se produce
un desplazamiento artificial en la posicion estimada del minimo. Ademas la
rigidez de las alas de la parabola produce una falsa estima de la ordenada
(intensidad) de dicho minimo. La Fig.3.1 ilustra estos dos efectos. Un poli-

nomio de grado 3, aunque permite un mejor ajuste a la asimetria de la linea,
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solo da opcién a un punto de inflexion, lo que también lo hace excesivamente
rigido cuando los flancos del fondo de la linea a ajustar presentan ruido de
baja frecuencia. Polinomios de grado superior a 4 podrian adaptarse al ruido
de alta frecuencia en el fondo de la linea, dando lugar a minimos artificiales.
En la Fig.3.2.a comparamos el ajuste, al fondo de dos perfiles observados en
Locarno, con polinomios de segundo, tercer y cuarto grado. La Fig.3.2.b com-
plementa esta comparacion incluyendo el fondo de otros dos perfiles y ajustes
con un polinomio de grado seis. Una simple inspeccion de estas figuras pone
de manifiesto los efectos espireos producidos por los ajustes polinémicos de
segundo, tercer y sexto grado, y revela que el polinomio de mejor compor-

tamiento es el de cuarto grado.

La anterior discusion cualitativa nos inclina por tanto en favor del polinomio
de grado 4 como el mejor compromiso entre la necesidad de tener en cuenta la
asimetria de la linea, la presencia de ruido de baja frecuencia en sus flancos,
y la necesidad de evitar la generacién de minimos espiireos. Pasemos ahora a
hacer un estudio cuantitativo sobre un espectro de Kitt Peak comparando el
comportamiento del ajuste en el fondo de la linea, de una parabola vertical y un
polinomio de grado 4, al variar la porcion de fondo a ajustar. Las Fig.3.3.a,b
muestran cémo varfan la abcisa y ordenada del minimo (XMin,YMin) respec-
tivamente, en funcion del porcentaje de profundidad ajustado. Como se puede
ver, el comportamiento del polinomio de grado 4 es mucho mas estable que
el de la pardbola en la determinacién de las coordenadas del minimo (para
fondos comprendidos entre el 5% y 20% de la profundidad total de la linea, las
variaciones de XMin e YMin son respectivamente 4 y 7 veces mayores con la
pardbola que con el polinomio de grado 4). Esto refuerza nuestra conclusién
de que la asimetria de la linea tiene peor efecto en la determinacién del minimo

cuando utilizamos una pardbola que cuando usamos un polinomio de grado 4.
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Figura 3.2: Ensayo de distintos ajustes polinémicos en el fondo de la linea espectral K I

7699 para determinar la posiciéon de su minimo. Ver texto
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Figura 3.3: Estudio comparativo del comportamiento del ajuste en el fondo de la linea
espectral K I 7699, de una parabola vertical y un polinomio de grado 4, al variar la porcién
de fondo a ajustar. a) Intensidad del minimo; b) posicién del minimo. Ver texto
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Para establecer la altura del fondo de la linea ajustado debemos tener en
cuenta que si el niimero de puntos es muy pequeno el polinomio de grado 4 se ve
fuertemente afectado por el ruido, con el riesgo de que el minimo sea desplazado
de su verdadera posicién o incluso de que aparezcan dos minimos. Si el nimero
de puntos fuera demasiado grande implicaria que estariamos usando una gran
porcién de las alas, con lo que la influencia de la asimetria seria cada vez mas
importante. Como nuestros espectros de Kitt Peak muestran un bajo nivel de
ruido, hemos estimado que el mejor resultado se obtiene cuando la porcién de
fondo estd comprendida entre el 10% y 15% de la profundidad total, lo que
significa en el ejemplo que hemos escogido para este estudio, de 11 a 17 puntos
de muestreo. En nuestros calculos hemos utilizado el 13%. Para los espectros
de Locarno hemos utilizado el 15% que corresponde, aproximadamente, a un
nimero de puntos 7 veces mayor, factor que relaciona los intervalos de muestreo
utilizados en Kitt Peak y Locarno. Para determinar el minimo en las lineas
terrestres hemos ajustado una porcién de fondo del 30% de la profundidad
total de la linea, y como no hemos detectado asimetrias significativas en estas

lineas hemos utilizado para el ajuste una parabola vertical.

Para calcular la posicién absoluta del minimo de la linea y bisector (para
el estudio del efecto borde y oscilaciones), es necesario disponer de un origen
absoluto de longitudes de onda. En general, esto se puede conseguir utilizando
lineas de laboratorio o lineas generadas en la atmoésfera terrestre. En este
trabajo hemos utilizado lineas terrestres de oxigeno: a) en Kitt Peak las Oy A
7695.838 A y Oy A 7696.869 A ; b) en Locarno la Oy A 7696.869 A. El hecho de
tomar dos lineas terrestres de Oy como referencia es recomendable pues permite
ademds controlar el comportamiento del espectrégrafo (por ejemplo, cambios
en la dispersién con el tiempo por efectos térmicos) (ver por ejemplo Bonet

et al.(1987)). Un ejemplo tipico de estos efectos térmicos en el espectrégrafo
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se muestra en la Fig.3.4 donde se representa la variacion con el tiempo de la
distancia entre las lineas O, A 7695.838 A y O, \ 7696.869 A. Los registros
corresponden a tres dias distintos durante nuestras observaciones en Kitt Peak,

y estan hechos al mediodia, al amanecer y al atardecer respectivamente.

Para determinar el efecto borde de la linea hemos tenido que corregir su
posicion observada, de los desplazamientos Doppler debidos a rotacion solar,
rotacién y traslacion terrestre y efectos de los campos gravitacionales solar y
terrestre. En las observaciones del sol en calma no ha sido necesaria la co-
rreccion por efecto de rotacidn solar, puesto que todas las medidas se hicieron
en el centro del disco o en el eje de rotacién. Para corregir del efecto de
rotacién solar en las faculas hemos medido su velocidad angular sobre una
secuencia de filtergramas de Ha cedidos por Mme M.J. Martres del observa-
torio de Meudon (Parfs) y que fueron obtenidos simultdneamente con nuestras
observaciones. Esta correccion fué realizada unicamente para las faculas de
Locarno, puesto que no disponiamos de los mencionados filtergramas para el

periodo de observacion de Kitt Peak.

3.5 Determinacion de los bisectores

Normalizado el continuo a la unidad, los puntos del bisector se han determi-
nado en niveles de intensidad separados 0.05. Para determinar el bisector en
un nivel de intensidad n buscamos puntos en el perfil de la linea incluidos en
un intervalo de n £ 0.018 .Obtenemos asi dos conjuntos de puntos (uno en
cada ala de la linea) a los que les ajustamos sendas pardbolas sobre las que
determinamos las abcisas del perfil correspondientes al nivel de intensidad n
que nos concierne. El punto medio de estas abcisas es el punto del bisector

en ese nivel. La eleccion de 0.018 como radio del intervalo de busqueda en
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Figura 3.4: Cambio de la dispersién espectral por efectos térmicos en el espectrégrafo
principal del telescopio McMath (Kitt Peak), que se manifiesta en la variacién temporal de
la distancia entre dos lineas terrestres. Ver texto
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intensidades viene determinado por un compromiso entre el requerimiento de
mantenernos en las proximidades de un nivel dado, y la necesidad de tener el

suficiente niimero de muestras para minimizar el efecto del ruido.

La pendiente en la parte central de las alas de la linea, en la regién del punto
de inflexion, es muy fuerte, y por esta razén en los espectros de Kitt Peak a
veces solo encontramos una muestra dentro de los intervalos correspondientes
a los niveles en esa regién, con la consecuente imprecision en la determinaciéon
del bisector. Para paliar este problema incrementamos el nimero de mues-
tras mediante un proceso de interpolacion de Fourier. En la transformada
de Fourier de nuestros espectros filtrados de ruido, el efecto de “aliasing” es
despreciable, y el valor en la frecuencia de Nyquist es cero. Por esta razén
podemos hacer una prolongacién de la funcion transformada anadiendo ceros
hasta la obtencién de una frecuencia de Nyquist N veces mayor que la origi-
nal. Esto implica que en el dominio de medida el intervalo de muestreo se
hace méas pequeno en un factor 1/N, produciendo asi, tras la transformacién
inversa de Fourier, N-1 valores interpolados entre las muestras originales. En
los espectros de Kitt Peak hemos interpolado con un valor de N=4 y en los de
Locarno no ha sido necesaria la interpolacion ya que el intervalo de muestreo

es del orden de 7 veces mas pequeno.

Para comprobar el grado de aproximaciéon que supone el despreciar un posible
efecto de “aliasing” residual en nuestra transformada de Fourier, hemos reali-
zado la siguiente prueba. Hemos tomado un perfil de linea original y suprimido
3 muestras de cada 4; a continuacion hemos interpolado con un valor N=4 recu-
perando las muestras eliminadas; la discrepancia entre las muestras originales
suprimidas y las correspondientes recuperadas por interpolacién es < 1.2 %,
lo cual resulta muy satisfactorio si tenemos en cuenta que en el proceso real

procedemos en sentido opuesto, es decir, no suprimimos informacién sino que
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intercalamos nuevas muestras entre las originales que tenemos, con lo que la
fiabilidad de los valores resultantes sera mayor que la de los obtenidos en esta

prueba.

El bisector promedio temporal para cada secuencia de observaciones, se ha
obtenido sumando los bisectores en escala absoluta para cada tiempo de mues-

treo a lo largo de la secuencia.

3.6 Determinacion de la anchura equivalente

El calculo de la anchura equivalente de una linea espectral se ve afectado

por su solapamiento con otras lineas vecinas. En nuestra linea K I 7699 A

hemos estimado que los solapamientos afectan al perfil por encima del 95% del

continuo. Para evitar esta fuente de error, tras la normalizacion del continuo

a 1, hemos reemplazado las alas de la linea, a partir del 90% , por la funcién
1

— -5 (aproximacién a una funcién de Voigt en las alas (Mihalas, 1970))

obligada a pasar por los valores medidos en el 90% y 95%.

3.7 Determinacion de otros parametros de la
linea

Para caracterizar la linea espectral también se ha medido su anchura total a
altura mitad (FWHM) y otros pardmetros propuestos por Balthasar (1984)
para describir sus asimetrias, a saber: media, mediana, inclinaciéon y C;/4 con
(1 =1,2,3) del bisector. A continuacién nos referimos brevemente a cada uno
de ellos.

x FWHM: es la distancia horizontal entre los puntos de ambos flancos en la

mitad de la profundidad total de la linea. Para determinar estos puntos hemos
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interpolado sobre una parabola ajustada a las muestras més proximos en torno
al citado nivel de intensidad en cada flanco.

x Media del bisector: es el promedio de los valores del bisector en todos sus
niveles.

x Mediana del bisector: es la mediana de los n valores del bisector referido
al minimo, en todos los niveles. Para su determinacion se han ordenado los
valores de menor a mayor. La mediana corresponde al valor cuyo indice es
(n+1)/2 si n es impar. Cuando n es par la mediana es el promedio de los
valores con indice n/2 y n/2+1.

x Inclinacion del bisector: es el angulo de inclinaciéon de una recta ajustada
al bisector por minimos cuadrados, con la restricciéon de que ademas pase por
el minimo de la linea. El ajuste se hace sobre una representacién en la que
las abcisas (distancia de los puntos del bisector a la vertical que pasa por
el minimo) se expresan en mA, y las ordenadas (nivel de intensidad sobre el
minimo) en unidades de 10% de la intensidad del continuo.

% Cjq con (i = 1,2,3) del bisector: es el valor del bisector a i/4,i = 1,2, 3,

de la profundidad total de la linea por encima del minimo.

3.8 Reducciéon de las observaciones en la som-

bra de las manchas

Los espectros de Kitt Peak obtenidos en la sombra de las manchas estan afec-
tados por ruido de baja frecuencia, probablemente debido al movimiento de la
imagen sobre la ventana de observacion, ya que el tamario de ésta (5x5 (")?) era
solo ligeramente inferior al de las sombras observadas. Para eliminar este ruido

en cierta medida, hemos promediado dos espectros consecutivos reduciendo la
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resolucién temporal de nuestras observaciones a 29 segundos. Ademads al-
gunos de estos espectros, que estdn medidos en “modo cociente”, muestran
una deriva (probablemente debido a que en Kitt Peak la senal de referen-
cia, para este modo de operacién, no era estrictamente constante) que hemos
tratado de eliminar dividiendo el espectro observado por un polinomio de 3°

grado ajustado al continuo.

Otros cambios en el proceso de reduccién comparando con el descrito en sec-
ciones precedentes para las regiones en calma y faculares, son los siguientes:
a) En lugar de utilizar un filtro éptimo, hemos suavizado el ruido mediante un
filtro parabélico aplicado a 7 puntos.

b) No se han descontaminado los espectros del efecto de perfil instrumental
porque la correcciéon que podriamos esperar es irrelevante en comparacioén con
la distorsién en la forma de la linea debida al mencionado ruido de baja fre-
cuencia.

c¢) La linea K I 7699 en la sombra de las manchas presenta una inversién en su
minimo que probablemente es el resultado de un desdoblamiento Zeeman (ver
Capitulo 4). La posicién del centro de la linea se ha determinado mediante la
interseccion de dos pardabolas: una que ajusta a una porcion del fondo de la
linea (15% de la profundidad total) excluyendo el pico central, y la otra que

ajusta a los puntos del bisector comprendidos entre los niveles 0.2 y 0.5.
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Capitulo 4

Resultados observacionales de

la linea K 1 7699

4.1 Introduccidon

En este capitulo vamos a presentar los resultados observacionales més impor-
tantes obtenidos para la linea K I 7699 A, durante las diferentes campaias
en los Observatorios de Kitt Peak y Locarno mencionadas en el capitulo 2.
Antes que nada conviene resaltar que las caracteristicas particulares de cada
observacién pueden mediatizar el resultado. Asi por ejemplo, hay que tener en
cuenta que: a) las observaciones se han hecho con dos instrumentos diferen-
tes, b) las condiciones fisicas que prevalecen en una posicién del disco solar
(campos super y meso-granulares, oscilaciones, etc...) cambian con el tiempo
(a escala de minutos y dias), c) el tamafno del drea integrada en una obser-

vacion y la duracion de la misma pueden afectar a los promedios espaciales y

63
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temporales que obtenemos. Todos estos factores justifican la dispersion relati-
vamente grande en algunas de nuestras medidas. Estos hechos se reflejan por
ejemplo en las figuras que muestran todos los bisectores medios observados: la
forma de los bisectores no presenta una variacion mondétona del centro al borde
del disco solar, y aunque en rasgos generales se puede inferir una tendencia
en dicha variacion, encontramos algunas excepciones a la regla. De aqui se
desprende la dificultad de obtener un bisector caracteristico de una estructura
solar. Muchas de las discrepancias entre los resultados obtenidos por diver-
sos autores podrian tener su raiz en este problema (ver por ejemplo Durrant,
1984). Sin embargo nosotros sacaremos provecho de estas dificultades en las
simulaciones numéricas que haremos en los capitulos 6 y 7, para estudiar por
separado la influencia de los factores antes mencionados en la forma del bisec-
tor caracteristico de una linea determinada en una cierta estructura fotosférica.
En varios casos nos centraremos principalmente en la descripcion de las ob-
servaciones de Kitt Peak porque en ellas confluyen una serie de ventajas en
comparacién con las de Locarno, a saber: mejor relacién senal /ruido, intervalo
de muestreo temporal 4 veces mas pequeno, y mayor area de integracién asi
como registros temporales mas largos en la mayor parte de los casos.

Puesto que la referencia a regiones en calma y regiones faculares se hard con
mucha frecuencia a lo largo de este capitulo, por razones de simplificacion las

citaremos con las siglas RC y RF, respectivamente.

4.2 Variacion centro-borde de los valores me-

dios de los parametros de la linea

A modo de comprobacion hemos comparado el perfil de la linea observado en

el centro del disco solar en Kitt Peak con el perfil registrado en la versién
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digital del Jungfraujoch Atlas (Delbouille et al., 1973) obteniendo en ambos
casos un valor de 164 mA para la FWHM de la linea. La profundidad de la
linea, medida en nuestras observaciones de Kitt Peak en el centro del disco
solar en calma, es de aproximadamente el 18% del continuo, y su valor tras la
correccién del perfil instrumental del 17%. Ambas estimas son comparables

con los valores medidos y corregidos por Brault et al. (1971).

4.2.1 Parametros morfolégicos medios de la linea

La Fig.4.1 muestra la variacion centro-borde, para RC y RF, del valor prome-
dio correspondiente a cada serie temporal observada de los pardametros in-
tensidad del minimo, anchura equivalente y FWHM (anchura total a la altura
mitad) para las observaciones de Kitt Peak. Mientras la intensidad del minimo
apenas muestra una ligera variacién centro-borde (aumentando en las regiones
en calma y disminuyendo en las faculares), la anchura equivalente y FWHM
presentan un acusado incremento tanto en RC como en RF, siendo mas pro-
nunciado en estas tltimas. La FWHM presenta sistematicamente en todas
las posiciones p = cosf valores mayores en las RF que en el Sol en calma,
mientras que la anchura equivalente en el centro del disco tiene valores simi-
lares en las RC y en las RF. Ambos resultados concuerdan con Vanoli (1975),
Beckers (1981) y Brandt y Solanki (1990). En RC nuestros resultados para
la anchura equivalente y FWHM son similares a los obtenidos por De la Reza
y Miiller (1975) y un poco més pequenos que los calculados teéricamente por
Marmolino et al. (1985).

Comparando la intensidad residual del minimo en RC y RF se puede apreciar
un debilitamiento de la linea en estas ultimas, en conformidad con lo estable-
cido por varios autores (por ejemplo Sheeley, 1967), cambiando su valor medio

relativo al continuo del 18% para RC al 24% para RF.
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Balthasar (1984) propone una serie de pardmetros para caracterizar y clasificar
las lineas espectrales segin la forma de su asimetria en el centro y en el borde
solar. Tales pardmetros (ver seccién 3.7 para su definicién) se obtienen a partir
del bisector medio y son entre otros: Cy/y , Cij2 , C3/4 , Media, Mediana e
Inclinacién. En las Figs.4.2 y 4.3 se presenta la variacion centro-borde,
para RC y RF, de estos parametros de asimetria media correspondientes a las
observaciones de Kitt Peak. Los resultados de C;4,7 = 1,2, 3 en el Sol en calma
muestran una tendencia ascendente desde valores negativos (azul) hasta valores
positivos (rojo) cerca del borde; esta tendencia se hace mas acusada conforme
aumenta ¢ de 1 a 3. En las RF apenas se aprecia variaciéon y las medidas
presentan una gran dispersion. En la Fig.4.3 se muestra que la variacién con
i de la Media y Mediana del bisector en RC es muy similar, partiendo de
valores negativos en torno a -5 mA en p = 1 y alcanzando valores de ~ +3.5
mA en el borde. En RF podria hablarse de un comportamiento esencialmente
constante en la variacion centro-borde de estos parametros. No obstante la
dispersién de valores es muy grande. El pardmetro inclinacién en RC muestra
valores de ~ 140° en las proximidades del centro del disco (inclinacién hacia
el azul) descendiendo hacia el borde (inclinacién casi vertical) y alcanzando
valores de ~ 45" en 3 de las medidas cerca del borde (inclinacién hacia el rojo).
En las RF observamos una gran dispersion en los valores de este parametro
que atribuimos a la superposicién de otros efectos sobre la variacion centro
borde (distintos factores de llenado magnético, influencia diferencial de ondas,
etc...).

De acuerdo con nuestros resultados en las RC, concluimos que la linea K T 7699

A pertenece a la Clase II de la clasificacién propuesta por Balthasar (1984).
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4.2.2 Bisectores medios

Basandonos en un amplio muestrario de observaciones obtenidas en los Ob-
servatorios de Kitt Peak y Locarno, hemos estudiado en detalle las diferencias
morfologicas que presenta el bisector en distintas posiciones del disco solar
y sobre diferentes estructuras. Las Figs.4.4, 4.5, 4.8, 4.9, 4.10 representan
todos los bisectores promedio de series temporales obtenidas en las distintas
observaciones; en esta representacién las ordenadas se expresan en % de la
intensidad del continuo, las abcisas del bisector (en m/s) estéan referidas a la
posicion del minimo en donde hemos ubicado el cero del eje de abcisas. Los
niveles del bisector representados cubren desde el minimo de la linea hasta
el 90% del continuo a intervalos del 5% (hemos suprimido el nivel 95% y en
las manchas también el 85 y el 90% , por verse afectados por solapamientos
con dos lineas teliricas muy préximas). Para no perder la informacién de la
posicion de la linea en escala absoluta, al pié de cada cuadro se da el desplaza-
miento A\ del minimo (en m/s) respecto de la posicién de la longitud de onda
de laboratorio estimada por Risberg (1956). Ademés de A\, otros parametros
mostrados en la parte inferior de cada cuadro son: nombre identificativo de la
observacién, posicion p en el disco, area ¢ integrada sobre el Sol, fecha, hora
local (LT), y duracién total de la observacién en minutos. Cada bisector es el
promedio de una serie temporal de N bisectores en escala absoluta de A (los
valores de N estdn dados en la Tabla 2.1). Las barras horizontales, aunque
pueden contener un efecto de ruido en la determinacion del bisector, repre-
sentan esencialmente la rms en m/s de las oscilaciones solares en los distintos
niveles.

A lo largo de este trabajo nos referiremos a cada uno de estos bisectores,

resultado promedio temporal de cada observacion, con el término “bisector
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individual” para establecer diferencias con el bisector que se obtiene al prome-
diar el resultado de varias observaciones diferentes en igual posicion p sobre el
disco solar, al cual llamaremos “bisector medio”.

El cédlculo del minimo y el siguiente nivel del bisector pueden estar algo mas
afectados por ruido. En el caso del minimo el problema puede surgir por el
ajuste del polinomio de grado cuatro a un fondo de linea ruidoso (en particular
en las observaciones de Locarno). En el caso del nivel siguiente al minimo, el
problema es distinto y se produce porque este nivel estd ausente en algunos
momentos de la observacién por fluctuaciones en la intensidad debidas a os-

cilaciones solares.

Bisectores en regiones en calma

En la introduccion de este capitulo hemos puesto de manifiesto que una serie
de factores coyunturales (duracién y drea de integracién de la observacion,
condiciones fisicas particulares en un instante dado,...) pueden influir en los
resultados de una medida. Esto hace que resulte dificil hacer una descripcién
excesivamente minuciosa del comportamiento morfolégico del bisector en su
variacion centro-borde. No obstante, de la Fig.4.4 (bisectores del Sol en calma
observados en Kitt Peak) se pueden extraer algunos rasgos sobre dicho com-
portamiento.

En lineas generales, en el centro del disco, up > 0.8 , la parte superior del
bisector (por encima del 60-70%) es ligeramente convexa hacia el azul. Hacia
el borde (0.8 > u > 0.4) el bisector tiende a adoptar forma de “\” mostrando
una débil tendencia a invertir la convexidad en los niveles superiores hacia el
rojo (por encima del 60%). Los bisectores KQ8, promedio de s6lo 12.6 min
de duracion, y KQ12 son una excepcién a esta regla de comportamiento. En

la mayoria de los casos, para posiciones mas cercanas al borde, esta tendencia
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Figura 4.4: Variacién centro-borde de los bisectores promedio temporal obtenidos en

regiones del Sol en calma. Observaciones de Kitt Peak.
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Figura 4.5: Variacién centro-borde de los bisectores promedio temporal obtenidos en

regiones del Sol en calma. Observaciones de Locarno.
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se acentia y generaliza al bisector completo (ver por ejemplo KQ17, KQ18,
KQ19 y KQ20). Esta mismas pautas de comportamiento se pueden entresacar
aunque de forma menos contundente de la Fig.4.5 (bisectores del Sol en calma
observados en Locarno).

La intensidad residual del minimo es sisteméaticamente mayor en los bisectores
de la Fig.4.5 que en los de la Fig.4.4. Este efecto diferencial, aunque de forma
mucho més atenuada y uniforme, aparece también en las observaciones sobre
RF (comparar Figs.4.8 y 4.9). La diferencia podria ser debida a un posible
efecto de infracorreccion de perfil instrumental o a una contribucién de luz
difusa en el interior del espectrégrafo de Locarno.

En los bisectores de Locarno los valores de la intensidad del minimo varian de
forma un tanto aleatoria en cuanto a su posicién en el disco o fecha y duracion
de las medidas. Esto da pié a pensar que estamos observando estructuras
diferentes en unos ejemplos y otros, habida cuenta del pequeno tamano de las
areas de integracion sobre el Sol, en la mayoria de los ejemplos de Locarno.
En las Figs.4.6 y 4.7 presentamos los bisectores en RC promediados espacial-
mente para iguales valores de p en el disco solar. Como en el caso de los
bisectores resultantes de cada serie temporal individual, éstos también estan
referidos a la posicién del minimo y al pié de cada cuadro constan los nom-
bres identificativos de los ejemplos que han entrado en cada promedio espacial,
la posicién p correspondiente y el desplazamiento promedio A\ respecto de
la longitud de onda de laboratorio. En la primera de estas figuras, salvo el
segundo bisector que resulta de promediar todas las medidas de Locarno en
it = 1, estos promedios espaciales se han hecho considerando tnicamente las
observaciones de Kitt Peak. De estas dltimas s6lo se ha excluido el caso KQ3
por corresponder a una medida en modo cociente, con fuertes distorsiones

cerca del continuo. En el bisector medio de Locarno en p = 1 (segundo de
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la figura) se han incluido también los bisectores individuales observados sobre
“mottles” (Fig.4.10.a) y sobre centros de celda (ver Tabla 2.1), igualando asi
en promedio las condiciones en que se han hecho el resto de las observaciones
en RC en las que no se ha discriminado entre bordes y centros de las celdas
de la red cromosférica. En la Fig.4.7 se han promediado conjuntamente los
bisectores de Locarno y Kitt Peak (excepto KQ3).

En estos promedios espaciales se confirma la variacion morfolégica centro-
borde que se ha descrito anteriormente para bisectores individuales en RC:
en el centro del disco el bisector tiene una pendiente negativa, es casi recto y
se curva ligeramente al rojo en ~ 80% (x = 1, 0.9); hacia el borde tiende a
hacerse recto en forma de “\” (u = 0.8, 0.71, 0.6), invirtiendo luego la cur-
vatura en los niveles superiores hacia el azul (1 = 0.5, 0.4); todavia més hacia

el borde el bisector se vuelve totalmente convexo al rojo (x = 0.3, 0.2, 0.1).

Bisectores en regiones faculares

Las Figs.4.8 y 4.9 muestran los bisectores promedio temporal de cada una
de las series observadas en RF. A la vista de la Fig.4.8 (Kitt Peak) pode-
mos concluir que los bisectores observados en estas regiones son mas curvados
que en las RC mostrando una convexidad hacia el azul (forma de “C”). En
la Fig.4.9 (Locarno) se alternan bisectores en forma de “C” con otros cuya
forma recuerda una “S” (por ejemplo LP1, LP2, LP4, LP3). En ambas figuras
se aprecia que en los que tienen forma de “C” el punto del bisector mas des-
plazado hacia el azul se presenta en niveles mas bajos (en promedio ~ 50%)
que en el caso del centro del disco en las RC (~ 80%). También se aprecia
que, en contraste con las RC, los niveles medios y superiores del bisector estan
menos desplazados al azul o incluso desplazados al rojo respecto del minimo

(ver andlogos resultados en Cavallini et al. (1985) para lineas en la regién de
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regiones faculares. Observaciones de Kitt Peak.
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6300 A y en Brandt y Solanki (1990) para la linea Fe T 5576 A y otras).
Los bisectores KP8 y LP3 observados muy cerca del borde solar presentan
una forma singular (casi vertical). Esta peculiaridad podria deberse a que la
seleccién del punto de observacion se hacia sobre dreas brillantes en imagenes
de Ca™ K a altura cromosférica y que por efecto de perspectiva podrian co-
rresponderse con zonas en calma a alturas fotosféricas donde se forma la linea.
Otra posible explicacién es que estemos viendo un efecto real de variacién
centro-borde del bisector.
En términos generales no hemos encontrado una ley de variaciéon morfolégica
centro-borde para los bisectores en RF. Asi por ejemplo, la forma de “C” es
mas pronunciada en unos bisectores que en otros pero sin mostrar tendencia
alguna conforme nos movemos del centro al borde. Aunque hemos seleccionado
las RF sobre Cat K de brillo andlogo, no podemos pretender haber observado
exclusivamente un efecto de variacién centro-borde intrinseco. Las diferen-
cias morfologicas encontradas en los bisectores pueden estar causadas por la
confluencia de varios efectos, a saber: a) variacién real centro-borde depen-
diente de la geometria desconocida de los tubos de flujo, b) diferentes valores
de factor de llenado magnético (Brandt y Solanki, 1987, 1990), ¢) errores en
el posicionado y seguimiento del telescopio sobre la regién activa, d) efectos
dindmicos debidos a campos mesogranulares, ondas, etc...
Tal como se adelanto en la seccion 3.4, la posicion del minimo de la linea en las
RF observadas en Kitt Peak no se ha podido descontaminar del movimiento
de rotacién solar, por lo que los valores de AM presentados al pié de estos
bisectores, en posiciones fuera del centro del disco, figuran sin esta correccion.
La Fig.4.10.a presenta tres bisectores correspondientes a observaciones de
Locarno sobre mottles en el centro del disco (bordes de celdas de la red cro-

mosférica), limitdndose el drea de integracién sobre el sol con un diafragma



82

% Continuo

% Continuo

% Continuo

% Continuo

Cap.4 RESULT. OBSERVAC.DE LA LiNEA K I 7699

100 ‘
80
60 f
40 :
20F- - R EEES .
LP1. ,
un=0.99 ‘m/s
~434 ~144 144 434
$=4"x0.66" AA=—-3B9.4 m/s
18-6-81; LT=10:03; t=16.8 min.
100
80
60 - e — e :
A0t —— .
] i SEEEEEEEI TR .
LP4!
0 n=0.95 ‘m/s
—434 ~144 144 434
$=4"x0.66" AA=—-3B9.4 m/s
18-6-81; LT=17:50; t=47.7 min.
100 ;
80~ - .
60 f i
40 I
Y S T S R ]
LP8! !
©n=0.9 ‘m/s
~434 ~144 144 434
$=4"x0.66" AA=—155.8 m/s
29-6-81; LT=15:08; t=48.6 min.
100
80
60
40 :
20F- - R EEES .
LP6. ,
n=0.66 ‘m/s
—434 ~144 144 434
$=4"x0.66" AA=38.9 m/s

24-6-81; LT=9:14; t=55.7 min.

o
5
5
g
o
5
[8)
13N
Y DU R
LP13 . .
n=0.99 ‘m/s
—434 —144 144 434
¢$=4"x0.66" AA=-38.9 rn/s
30-6-81; LT=17:11; t=49.5 min.
100
80
3
E 60
=
a
5
© 40
15N
20 - - e SR EEEET T 1
LP14
0 n=0.95 ‘m/s
—434 —144 144 434
$=4"x0.66" AA=-116.8 m/s
30—-6-81; LT=18:12; t=52.1 min.
100 ‘
80
° |
5 80 :
5 .
= !
5 |
© 40 ot
N . .
ROF:-coteee- R ALAEAEEE SRR
LP10 .
=0.8 ‘m/s
o #70 im/
—434 —144 144 434
$=4"x0.66" AA=-77.9 m/s
30-6-81; LT=7:56; t=49.5 min.
100 j
80 1
S |
£ % ]
b
5] .
(o} '
S 40 : ‘ i
15N . .
Y S SR -
LP9. .
0 n=0.61 ‘m/s
—434 —144 144 434
$=4"x0.66" AA=-116.8 m/s

29-6-81; LT=18:02; t=27.4 min.

% Continuo

% Continuo

% Continuo

% Continuo

100 j
B0l f
ol T
oot =
S S0 S R .

LP2. .
n=0.95 ‘m/s
Il Il
—434 —144 144 434
$=4"x0.66" AA=—155.8 m/s
19-6-81; LT=9:21; t=45.0 min.
100

20

LP5.
0 n=0.92 ' ‘m/s
—434 —144 144 434
$=4"x0.66" AA=—272.6 m/s

24-6-81; LT=8:09; t=54.8 min.

20

LP12 | !
u=0.76 . ym/s
L
—434 —144 144 434
$=4"x0.66" AN=—233.6 m/s
30-6-81; LT=10:30; t=58.3 min.
100 ‘
80 A
60 : .
sof-- ]
) S . ]
LP11 | L
u=0.47 Lom/s
L L
—434 —144 144 434
$=4"x0.66" AN=—2336 m/s
30-6-81; LT=9:09; t=49.5 min.



Cap.4 RESULT. OBSERVAC. DE LA LiINEA K I 7699 83

100 j j T j 100

% Continuo
% Continuo

—290 -1 288 o877 —290 -1 288 577
¢=4"x0.66" AA=77.9 m/s ¢=4"x0.66" AA=-38.9 m/s
24-6-81; LT=10:45; t=51.2 min. 22—-6-81; LT=8:43; t=48.6 min.

Figura 4.9: Variacién centro-borde de los bisectores promedio temporal obtenidos en

regiones faculares. Observaciones de Locarno.

de 4”. Mientras que la forma del bisector LM1 se puede identificar con la de
algunos bisectores en RF de la Fig.4.8 (ver KP4), la forma de los bisectores
LM2 y LM3 se podria encasillar sin embargo entre las de bisectores en RC
(ver por ejemplo LQ3, LQ20 y LQ4 en la Fig.4.5). Comparando los bisectores
obtenidos en p = 1, discriminando en la red cromosférica entre borde y centro
de celda se encuentra que los niveles altos del bisector estan menos desplazados

al azul respecto del minimo en las mottles que en los centros de celda.

4.3 Variaciones temporales

Para estudiar la variacion temporal de los diferentes parametros que definen
la forma y fuerza de la linea se han calculado los correspondientes espectros de
potencia. Las diferencias de fase entre cada pareja de funciones temporales,
tan importantes en el estudio de movimientos oscilatorios en la fotosfera solar,
se han determinado mediante la funcion de correlacién. Para evitar la influ-
encia de ruido en esta determinacion, las funciones a correlar se han filtrado

previamente con un filtro de paso de banda (2.5-4.5 mHz) que nos centra en
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Figura 4.10: a) Bisectores promedio temporal correspondientes a medidas realizadas con
la rendija ubicada en mottles de la red cromosférica, observadas en Locarno. b) Bisectores

correspondientes a sombras de manchas solares observadas en Kitt Peak.
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un rango de frecuencias en torno a la oscilacién de 5 minutos.

4.3.1 Variacion del bisector

En las Figs.4.11a, b se muestran los espectros de potencia de las fluctuaciones
de la velocidad Doppler en diferentes niveles del bisector (minimo, 40% y 70%
del bisector) para RC y RF, respectivamente, y para distintos intervalos de
posiciones p = cos sobre el disco solar. Estos espectros han sido calculados
basandonos exclusivamente en los datos de Kitt Peak.

En las RC se puede apreciar un pico agudo de periodo 5 minutos con amplitud
decreciente del centro al borde del disco solar, y del minimo de la linea al
continuo (ver por ejemplo Stix y W6hl, 1974). El primero de estos efectos se
explica en términos de un aumento de la amplitud de la oscilacién de 5 minutos
con la altura en la fotosfera solar (Marmolino et al., 1984). La atenuacién de las
oscilaciones conforme nos acercamos al borde solar parece deberse al caracter
radial de la oscilacién dominante de 5 minutos. Estos resultados extraidos de
los espectros de potencia también se reflejan en las barras rms de las Figs.4.4
y 4.5, aunque en algunos casos estas barras son excesivamente grandes cerca
del continuo o en los niveles inferiores del bisector, como consecuencia de los
efectos espireos comentados en la introduccién de la seccion 4.2.2

Para RF en las mismas posiciones del disco solar, la amplitud de la potencia en
este rango espectral es mas pequena que en las RC y ademads presenta un doble
pico (en 2.8 y 3.6 mHz). Estos resultados los mostramos en Bonet et al. (1988)
y estan confirmados para la linea Ca I 6162 A en Alamanni et al. (1990a). De
este comportamiento parece desprenderse que el campo magnético actiia como
filtro de los modos de oscilacién suprimiendo algunos de ellos y atenuando la
potencia de los dos picos que sobreviven. Al igual que para las RC, se muestra

una disminucién de la potencia al ir del minimo de la linea al continuo y del
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Figura 4.11: a y b. Promedio de espectros de potencia de las oscilaciones de velocidades a 3
niveles diferentes del bisector de la linea K I 7699 A para diferentes intervalos de posicién sobre el

disco solar. a) Regiones en calma; b) regiones faculares.
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centro del disco al borde solar. Otro aspecto interesante a subrayar respecto
del doble pico en ;4 = 1 es que en los niveles bajos del bisector el pico de
potencia correspondiente a la frecuencia mas alta es superior al de frecuencia
mas baja, intercambiando sus papeles conforme nos acercamos al continuo (ver
también Alamanni et al., 1990a). Woods y Cram (1980) estudiando en regiones
activas la linea Na D; y otras de Ni I encuentran también una reduccion en
la potencia de las oscilaciones y dos picos en frecuencias muy similares a las
nuestras (2.4 y 3.7 mHz). Sin embargo Giovanelli et al. (1978) no detectan
tal disminucién de la amplitud oscilatoria en RF, y Balthasar (1990) llega a
resultados contradictorios al estudiar varias RF's.

Por técnicas de correlacion hemos encontrado que todos los puntos del bisector
(incluido el minimo de la linea) oscilan en fase, es decir, no hay desfasaje en
la oscilacion de velocidades en los distintos niveles fotosféricos, lo que sugiere
que las capas en que se forma la linea estan siendo comprimidas o expandidas
como un todo.

Como consecuencia de que todos los niveles del bisector absoluto (incluido
el minimo) oscilan en fase y de la mayor amplitud de la oscilacién de cinco
minutos en las capas superiores de la fotosfera, se confirma la anticorrelacion
que encuentran Roca-Cortés et al. (1983) y Bonet et al. (1984) entre las
oscilaciones del minimo (referido a un origen absoluto) y de los niveles del
bisector (referidos al minimo de la linea).

Con caracter ilustrativo del mencionado efecto de atenuacion de la oscilacién
del bisector conforme nos acercamos al continuo, mostramos en la Fig.4.12
una representacion de los movimientos oscilatorios de la posiciéon del minimo
de la linea y del bisector al 90% del continuo, correspondientes al ejemplo KQ1,
que es una serie temporal de 350 espectros tomados cada 14.5 sg (tiempo total

84.6 min).
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4.3.2 Comportamiento de los flancos de la linea

Se define el flanco rojo (azul) de la linea como el conjunto de las distancias
entre cada punto del ala derecha (izquierda) del perfil y la vertical que pasa

por su minimo.

Figura 4.12: a y b Oscilacién de velocidades Doppler del bisector. a Minimo; b nivel
90% del continuo.

Cavallini et al. (1986b, 1987) encontraron para las lineas Fe I 6301.5 y Fe I
5576 A que sus flancos rojo y azul tenfan un comportamiento temporal diferen-

te. En el presente trabajo hemos investigado este punto para la linea K I 7699
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Tabla 4.1: Relacién de potencias entre los flanco azul y rojo. La potencia estd integrada
en el intervalo 2.5-4.5 mHz.

Intens.Res.\ cosf | 1.0 | 0.9-0.8 | 0.79-0.51 | 0.5-0.3 | 0.2-0.1
Regiones calma

90% 0.8 1.0 1.0 1.7 1.5
80% 0.8 1.1 1.1 1.5 1.1
70% 0.9 1.2 1.2 1.2 1.0
60% 1.1 1.2 1.2 1.2 0.9
50% 1.2 1.2 1.2 1.4 0.7
40% 1.2 1.2 1.2 1.5 0.6
30% 1.4 1.2 1.3 1.7 0.7
Regiones faculares

90% 1.0 1.1 1.2

80% 1.1 1.1 1.2

70% 1.0 0.9 1.6

60% 1.0 0.9 1.1

50% 1.0 0.9 1.0

40% 1.0 1.0 1.0

30% 1.0 1.0 1.1

A observada en Kitt Peak. Para ello, en cada una de nuestras observaciones
hemos integrado la potencia de oscilacién, separadamente para cada flanco, en
el rango espectral 2.5-4.5 mHz. Para alcanzar una mayor fiabilidad estadistica
promediamos nuestras medidas de la relacién de potencias (flanco azul/flanco
rojo) dentro de intervalos de p en el disco solar. Hemos definido 5 de estos
intervalos para RC y 3 para RF. Los resultados se muestran en la Tabla 4.1.
Para estas estimas de potencia s6lo se han considerado las series temporales
con més de 150 espectros (ver Tabla 2.1).

Como Cavallini et al. (1986b, 1987), encontramos para las RC que en el centro

del disco la relacion de potencias incrementa desde el continuo al minimo de la
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linea; en posiciones intermedias de p hacia el borde se mantiene aproximada-
mente constante, y muy cerca del borde esta relacion invierte el sentido de su
variacion en comparacion con el centro del disco. Sin embargo, la relacién de
potencias muestra un comportamiento singular en el intervalo 4 = 0.5 — 0.3
, que no ha sido mencionado en el trabajo de Cavallini y colaboradores: en
este intervalo aparecen valores maximos cerca del continuo y del minimo de
la linea. Ademds, comparando con otros intervalos de p , en éste se dan los
maximos valores de la relacién de potencias para cada intensidad residual.
En las RF sin embargo, encontramos que la relacion de potencia entre ambos
flancos es practicamente 1 en todos los niveles del bisector y posiciones en el
disco (el valor 1.6 medido en p = 0.5 — 0.3 es una excepcién y podria ser
fruto de algin error en el posicionado de la rendija sobre una RF cerca del
borde). Este comportamiento de los flancos en RF es descrito por Alamanni
et al. (1990a) para la linea Ca I 6162 en términos de una mayor “rigidez” en
la oscilacién del perfil, por efecto del campo magnético.

Bertello (1987) sugiere que la causa principal de la diferente potencia en la os-
cilacién de los flancos en RC es la dependencia con la altura de la diferencia de
fase entre las fluctuaciones de velocidad y las perturbaciones termodinamicas
en la regién en que se forma la linea. Profundizando en esta idea Bertello y
Caccin (1990) ensayan modelos de ondas no adiabdticas y concluyen que el
amortiguamiento radiativo es la causa de esta dependencia con la altura de
las diferencias de fase. Varios estudios observacionales posteriores al nuestro
(Bonet et al., 1988) inciden de nuevo en este tema confirmando los resultados.
Asi por ejemplo Alamanni et al. (1990b) y Bertello et al. (1992), tratan de

afinar la dependencia de las diferencias de fase con la altura en la fotosfera.
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4.3.3 Variacion de la anchura equivalente

Edmonds et al. (1965) detectaron variaciones temporales de la anchura equi-
valente en la linea C T 5052 A. Posteriormente Holweger y Testerman (1975)
midieron en varias lineas débiles y moderadamente fuertes, variaciones de este
parametro, del orden de 1 mA, correlacionadas con la oscilacién de 5 minutos
de la velocidad Doppler del minimo de la linea, pero con un retraso de fase de
60°; admitiendo que estas variaciones de la anchura equivalente son producidas
por cambios de temperatura, estos autores interpretan los retrasos de fase
que observan como un argumento en favor del caracter estacionario de esta
oscilacion.

Las Figs.4.13a,b (parte superior de ambas) muestra la variacién centro-borde
del espectro de potencia de la oscilacién de la anchura equivalente en RC y
RF, respectivamente, observadas en Kitt Peak. El ruido con que se estima este
pardmetro (probablemente debido a limitaciones en el método que empleamos
para evitar los solapamientos - ver seccién 3.6) no nos permite identificar
claramente ninguna variacién centro-borde de potencia, pero al menos en las
regiones en calma la oscilaciéon de 5 minutos queda bien patente.

Estudiando las diferencias de fase concluimos que la velocidad Doppler del
minimo de la linea oscila con un adelanto de fase, comprendido entre 0° y 60°,
respecto de la anchura equivalente, sin una clara variacion centro-borde. En

la RF tenemos diferencias de fase mayores comprendidas entre 65° y 135° .

4.3.4 Variacion de la intensidad del minimo

En la oscilacion de 5 minutos modelada en la suposicion adiabatica la intensi-
dad del minimo oscila con un adelanto de fase de 90° respecto de su velocidad
Doppler. Resultados observacionales obtenidos en los anos 70 mostraron valo-

res para este desfasaje de alrededor de 90° (ver resumen de Beckers y Canfield,
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Figura 4.13: a y b Promedio de espectros de potencia de las oscilaciones de la anchura
equivalente (parte superior) e intensidad del minimo (parte inferior) de la linea K I 7699
A para diferentes intervalos de posicién sobre el disco solar. n.c.u. significa unidades de

continuo normalizado a 1.a Regiones en calma; b regiones faculares.
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1976). Si en los célculos tedricos se introduce la disipacién radiativa, los des-
fasajes predichos para esta frecuencia y estos parametros son mayores. Las
observaciones de Staiger et al. (1984) confirman esta prediccién obteniendo
un adelanto de fase de ~ 120° entre la oscilacién de la intensidad del minimo
y su velocidad Doppler.

Las Figs.4.13a,b (parte inferior de ambas) muestra la variacién centro-borde
del espectro de potencia de la oscilacion de la intensidad del minimo para RC
y RF observadas en Kitt Peak, respectivamente. En un rango en torno al
periodo de 5 minutos se puede apreciar en todos los casos una contribucién de
potencia.

Segin nuestras observaciones la intensidad del minimo de la linea oscila con un
adelanto de fase entre 70° y 160° respecto de la velocidad Doppler del mismo

sin apreciarse ninguna clara variacién centro-borde.

4.4 Perfiles de la linea K I 7699 en las som-

bras de manchas

La Fig.4.14 muestra el perfil promedio de una serie temporal de espectros de
la linea K 17699 A en la sombra de una mancha en = 0.87 (KS1 en la Tabla,
2.1) observada en Kitt Peak. En el fondo de la linea se aprecia claramente
una inversién. Puesto que la distancia entre los minimos que lo flanquean es
de ~ 70 mA, esta estructura podria ser consecuencia de un desdoblamiento
Zeeman en un campo magnético de 1200 G, con el valor de g,y = 1.3 para
esta linea. Otra posibilidad seria que este pico en el minimo de la linea sea
consecuencia de una emisién cromosférica tal como se observa en las lineas H
y K del Ca II. La amplitud de esta estructura decrece para otros casos obser-

vados mas lejos del centro del disco solar.
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La anchura equivalente de la linea observada en manchas es mayor que en RC
y RF, con valores comprendidos entre 475 y 552 mA, sin una clara variacién

centro-borde

Figura 4.14: Perfil promedio temporal de la linea K I 7699 A observado en la sombra de
una mancha en = 0.87 (Kitt Peak). Las abcisas estdn dadas en nimero de muestras
(intervalo de muestreo = 5.37 mA).

Ludmany (1983) encontré asimetrias en la linea umbral Ti I 5713.8 A con
forma opuesta a la “C” tipicamente encontrada en la fotosfera. Makita y
Kawakami (1986) observaron también una forma de “C” invertida en bisec-
tores de la linea Fe T 6301.5 A en las manchas. La Fig.4.10.b confirma un
comportamiento similar en la linea K I 7699 A mostrando bisectores promedio
temporal correspondientes a 3 casos (ver Tabla 2.1) en diferentes posiciones en
el disco. A la vista de los niveles superiores en los dos casos mas hacia el centro
del disco solar, la forma del bisector podria ser definida como de “S” mas que
como de “C” invertida. En estas representaciones hemos excluido los niveles
por encima del 80% por estar influidos por solapamientos con otras lineas. Las
barras rms en estos bisectores son menores que las de los bisectores en RC lo
que refleja el caracter de atenuacion que ejerce el campo magnético sobre la

oscilacion de 5 minutos. El mayor tamano de las barras rms en los niveles mas
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altos de los bisectores de la Fig.4.10.b es probablemente una consecuencia del
ruido de baja frecuencia que afecta a estas observaciones (ver seccién 3.8).
Al igual que en el caso de las RF la posicién del minimo de la linea en las
manchas carece de correcciéon por movimiento de rotacién solar (ver seccién
3.4).

Dado el pequeno tamano de las manchas que teniamos disponibles durante el
periodo de observacion, no se puede descartar en nuestras medidas una fuerte

influencia de la luz difusa proveniente de la fotosfera circundante.
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Capitulo 5

Sintesis de una linea espectral
a partir de un modelo de

fotosfera solar

5.1 Introduccion

En este capitulo trataremos principalmente de la sintesis de la linea de reso-
nancia de absorcién solar K I 7699 A correspondiente a la transicién entre los
niveles 4525/, — 41021910/2 (con potenciales de excitacién 0 y 1.61 eV respecti-

vamente).

Hemos sintetizado también las lineas Fe I 5576 A y Fe I 5635 A, que son
de distinta intensidad y se forman en alturas diferentes en el Sol, y diferentes
también a la altura de formacion de la K 1 7699, para comprobar que la validez
de nuestros resultados no se restringe a las peculiaridades de una sola linea

o a un cierto rango de la fotosfera solar. Los datos de estas tres lineas estan

97
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dados en la Tabla 6.1

Con el fin de establecer el marco en el cual vamos a hacer nuestras aproxima-
ciones, presentaremos primero de una manera general las técnicas de célculo
utilizadas, los principios fisicos en los que nos hemos basado y las aproxi-
maciones realizadas, asi como los valores adoptados para los parametros que
intervienen en la sintesis de una linea fotosférica cualquiera. Posteriormente,
en este capitulo y en los dos siguientes, nos referiremos a los distintos modelos
de atmdsfera solar utilizados - ya sean de regiones de Sol en calma (RC) o
faculares (RF) -, la geometria de los elementos en estudio (granulacién, tubos
de flujo, etc..), los valores de los pardmetros atémicos de las tres lineas en
estudio, y la correspondiente abundancia del elemento quimico en cuestion en

la atmodsfera solar.

La radiacién emergente en la superficie del sol o de una estrella se origina en
distintas profundidades z de su atmosfera y su intensidad en una frecuencia v
es el resultado de procesos de emision y absorciéon, caracterizados cada uno de
ellos por sus respectivos coeficientes j, v k,. Dicha intensidad en una direccién
que forma un angulo # con la normal a la superficie, viene dada por la Fcuacion

de Transporte Radiativo:

dI,
a dr,

=1,-5,

donde p = cosf , 7, es la profundidad éptica que estd definida por la relacion
dr, = —ky,pdz , p es la densidad del material estelar, y S, es la funcién fuente
que viene dada por la razon entre los coeficientes de emision y de absorcion.

Esta es la ecuacién que pretendemos resolver para calcular una linea de ab-
sorcion en posiciones elegidas sobre el disco solar. En este capitulo describire-
mos con detalle las simplificaciones y procesos utilizados para hallar los para-

metros y variables necesarias para tal resolucion.
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Con el fin de calcular la variable 7, que necesitamos para resolver la ecuacién
de transporte, debemos determinar el coeficiente de absorcion k, . Dicha
determinaciéon se complica si en esa frecuencia existe una linea espectral, ya
que entonces hemos de tener en cuenta la aportacion al coeficiente de absorcién
de dos términos: a) el coeficiente de absorcion del continuo, que dard lugar al
espectro continuo del sol en esa frecuencia; y b) el coeficiente de absorcion de

la linea, que dara lugar a las lineas de absorcion de Fraunhofer.

El célculo del coeficiente de absorcion en las distintas profundidades requiere
un modelo de atmosfera solar previo. La construcciéon de modelos de atmads-
feras en circunstancias muy generales es un problema de extrema dificultad.
Se deben hacer por tanto una serie de simplificaciones razonables que ha-
gan asequible su determinacion. Por ejemplo, un modelo clasico de atmosfera
supone que: a) la atmdsfera estd estratificada en capas plano-paralelas y en
principio homogéneas; b) la atmésfera es estacionaria y estdtica (no hay pul-
saciones, ni campos de velocidades, los nimeros de ocupacién atémicos no
dependen del tiempo,..); ¢) la atmésfera esta en equilibrio hidrostético (la es-
tratificacién de presiones es tal que equilibra el campo gravitacional); d) la
atmosfera estd en equilibrio radiativo (no hay transporte de energia por con-
duccién ni conveccién, sélo por radiaciéon). A un modelo de atmdsfera de sol
en calma construido asi habrd que anadir luego algunas modificaciones para
simular inhomogeneidades como la granulacién, variaciones temporales como
las producidas por movimientos oscilatorios, inclusiéon de zonas con campos

magnéticos, etc.

Con estas condiciones simplificatorias se han obtenido en los tltimos afios al-
gunos modelos de atmosfera solar, como los modelos HSRA (Gingerich et al.,
1971), VAL (Vernazza et al., 1981), etc.., que vienen dados en la literatura

en forma de listas de valores para los parametros atmosféricos temperatura,
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presion, densidad, etc., en cada profundidad 7 . A partir de alguno de estos
modelos, y teniendo en cuenta los distintos proceso de absorcién, emisién y
scattering que se pueden dar en la atmésfera solar, determinaremos los coefi-
cientes de absorcién de la linea de interés (seccion 5.3) y del continuo en esa

misma longitud de onda (seccién 5.2).

Una simplificaciéon més en nuestras aplicaciones es la suposicion de L.T.E
(Equilibrio Termodindmico Local), cuya validez en algunos de nuestros calculos
discutiremos a lo largo de este trabajo. En esta situacion, las ecuaciones de
equilibrio estadistico, necesarias para hallar los nimeros de ocupacion de los
niveles atémicos, estan desacopladas de la ecuacién de transporte y vienen
dadas por las ecuaciones de Boltzman y Saha. Ademads la funcion fuente viene
expresada por la funcién de Planck. Todo esto redunda en un extraordinario
ahorro computacional para la resolucién de la ecuacién de transporte radiativo,
haciendo factible los reiterados cdlculos de lineas espectrales en una extensa
gama de posibilidades, segin veremos en el Capitulo 6 (cambios de muestreo
en el tiempo, en el espacio, en zonas magnéticas, en distintas posiciones en el
disco solar, etc.).

No obstante, sobre la funcion fuente, que interviene tanto en la formacién del
continuo como en la formacién de la linea, haremos algunas modificaciones, y

la calcularemos segin indicamos en la seccién 5.4.

El dltimo paso que nos falta por dar para obtener el espectro en cuestion es
el proceso numérico seguido para la resolucién de la Fcuacion de Transporte
Radiativo. Utilizaremos para tal resolucién un eficiente método basado en
sistemas de ecuaciones en diferencias que fué desarrollado para problemas de
esta indole por Feautrier (1964) (seccién 5.5).

En la seccién 5.6 describiremos brevemente las caracteristicas del transporte

radiativo en presencia de un campo magnético, y la aproximacion de campo
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débil utilizada para simplificar la matriz de absorcién. Haremos también alli
un estudio sobre los casos en que es valida tal aproximacién, y en especial lo

aplicaremos para el caso concreto de la linea de potasio en estudio.

5.2 Coeficiente de absorcion del continuo

Para estudiar la absorcion en el continuo consideraremos varios procesos ato-
micos: transiciones ligado-libre (b-f), libre-libre (f-f), y scattering Rayleigh y
Thompson. El coeficiente de absorcién total del continuo resulta de la con-
tribucion de todos estos procesos. Ademas, el propio campo de radiacién pro-
duce una emisién estimulada con su misma distribucién angular, por lo que a
efectos de calculo se puede considerar como una absorciéon negativa. El factor
de correccién de la absorcién para tener en cuenta esta emision estimulada
viene dado, en la suposicién L.T.E., por e = 1 — exp (—hv/(KT)) , donde h es
la constante de Planck y K la de Boltzman. Asi pues, el calculo del coeficiente

de absorcién en el continuo k.(v) sera:
ke (V) = Kscar + [kgp (v) + Kop ()] [1 = exp (=hv/ (KT))]

Expresado finalmente este coeficiente como absorciéon por gramo de material

estelar.

5.2.1 Calculo del coeficiente de scattering k..

El scattering Thompson es producido por electrones libres y el valor de su
coeficiente 6.654 x 10725 ¢m? por electrén es independiente de la longitud
de onda del fotén incidente (ver por ejemplo D.Mihalas, 1970). Las fuentes
donadoras de electrones que hemos considerado son H, He, C, N, O, Na, Mg,

Al Si, S, K, Ca, Cr, y Fe (Mihalas, 1967), teniendo en cuenta sélo hasta un
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segundo grado de ionizacion excepto en el caso del H.

El scattering Rayleigh es producido por otras particulas, atomos iones o mo-
léculas, y el valor de su coeficiente depende de la longitud de onda, siendo
mayor en el ultravioleta. Nosotros hemos hecho los calculos para los atomos
de hidrégeno H y para las moléculas de hidrégeno Hy (Landi Degl'Innocenti,

1976).

5.2.2 Calculo del coeficiente ks

El coeficiente kyy corresponde a las absorciones producidas por transiciones
atémicas ligado-libre. Su valor por dtomo depende del elemento quimico con-
siderado, del nivel de excitacion n en el estado ligado, y de la longitud de onda
del fotén. Este coeficiente fué obtenido en 1923 por Kramers, y corregido en
1930 por Gaunt en un factor g, para adaptarlo a los resultados deducidos en
Mecénica Cudntica. Nosotros calculamos la opacidad b-f debida al ién nega-
tivo de hidrégeno, H~ (John, 1988), por ser la mayor fuente de opacidad en la
atmosfera solar, la debida al hidrégeno neutro (Landi Degl’Innocenti, 1976), y
la del dtomo neutro de magnesio (Peach, 1970). La absorcién debida a otros
metales (Fe, Ni,...) la hemos despreciado por ser menos del 5 % de la del

magnesio (Gingerich, 1964).

5.2.3 Calculo del coeficiente ky;

Este coeficiente corresponde a las absorciones producidas por transiciones ato-
micas libre-libre; su valor por dtomo depende de la carga del nicleo asociado
y de la velocidad del electrén absorbente. Al igual que en el caso anterior
existe un factor de Gaunt gsy para adaptar los resultados cldsicos a los de
la Mecénica Cuantica. En nuestros cédlculos hemos considerado la opacidad

f-f para el i6n negativo de hidrégeno (John, 1988) y para el atomo neutro de
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magnesio (Peach , 1970).

Para el proceso de calculo del coeficiente de absorcién del continuo hemos
utilizado algunas de las rutinas elaboradas por Wittman (1973), con modifica-
ciones realizadas para actualizar los valores de los pardmetros atomicos. Las
abundancias de los elementos estan tomadas de Grevesse (1984); las funciones
de particién de Bolton (1970), Aller & Everett (1972), Drawin y Felenbock
(1965); y los potenciales de ionizacién de Allen (1973).

5.3 Coeficiente de absorcion de la linea

El coeficiente de absorcion total de la linea proviene de las transiciones ato-
micas ligado-ligado y resulta de la contribucién de varios procesos: radiativo
(o natural), colisional (o de presién) y térmico (o Doppler); asi el perfil de

absorcién por atomo sera:
aV = a’/rad * aucol * therm

siendo en este caso el aporte cojunto de los procesos una convolucion.

5.3.1 Calculo del perfil radiativo «,

rad

El ensanchamiento radiativo es producido por la duracién finita del tren de
ondas emitido debido a un decaimiento del proceso de radiacion. El perfil de

absorcién atomico en este caso corresponde a una funcion lorentziana

e? f)/rad/ 4

me’ (v —1,)° + (Yraa/47)*

aVrad -

siendo Y,q¢ = 0.2223/)2 la constante de amortiguamiento radiativo que hemos
tomado de Allen (1973), f la fuerza del oscilador, y los demds signos son los

usuales.
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5.3.2 Calculo del perfil colisional «,,_,

Se produce cuando los atomos absorbentes estan perturbados por particulas
vecinas, ya que entonces no existe estadisticamente una separacion fija entre los
niveles de energia del &tomo. Esta alteracién en los niveles de energia produce
un desplazamiento de la frecuencia en la linea que es inversamente proporcional

a potencias de la distancia r entre las dos particulas que chocan,esto es:

Avocr™

donde n toma distintos valores segin el tipo de interaccion.

En este trabajo consideramos exlusivamente el caso n = 6 que es producido por
el choque entre atomos neutros de especies diferentes, y es debido a las fuerzas
de van der Waals. Hemos despreciado el n = 2 porque afecta principalmente
a las lineas de H, el n = 3 porque en la atmésfera solar hay poca abundancia
relativa de elementos de la especie del potasio, y el n = 4 porque aunque
afecta a la mayoria de las lineas, su efecto es importante sélo en estrellas mas

calientes que el Sol.

El amortiguamiento colisional da lugar también a un perfil de absorcién lo-
rentziano similar al del caso radiativo visto anteriormente, pero con una cons-
tante de amortiguamiento ., que se reducird a g, puesto que consideramos
solo el caso n = 6. Consideramos que el H y el He predominan sobre otros
elementos en la composicion quimica de la atmosfera, y los tomamos como
unicas particulas perturbadoras. En tal caso, la constante de amortiguamiento

viene dada por (ver por ejemplo Gray, 1976):
2 7
logv = 19.6 + R log Cs + log P, — o logT

donde P, es la presién del gas, T' la temperatura, y Cs es la constante de
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interaccién, que viene dada por:

1 1
Cs=03x10"% -

2 P
I=x—xa)" (I—=X)
siendo I el potencial de ionizacion del elemento quimico correspondiente en

electron voltios, x el potencial de excitaciéon del nivel inferior en electrén

voltios, y xx = 1.24 x 10*/X es la energfa de un fotén en la linea ( A en A).

El perfil resultante de los procesos radiativo y colisional es la convolucién de
los perfiles correspondientes, dando lugar a una nueva lorentziana, con un
parametro de amortiguamiento 7y que es la suma de los obtenidos en cada uno

de los procesos.

5.3.3 Calculo del perfil térmico «,,

Las componentes en la linea de visiéon de las velocidades de los dtomos pro-
ducen por efecto Doppler un desplazamiento de las longitudes de onda que se
observan. Debido a este proceso el coeficiente de absorciéon atémico toma la

siguiente forma (Mihalas, 1970):
+00

a, = / oo+ col (V _ §%> W (€) dé

—00
donde a™*l(y — £v/c) es el coeficiente de absorcién para un dtomo con
componente de velocidad £ en la linea de visiéon y W (£)d€ es la probabilidad
de encontrar un atomo con componente de velocidad en la linea de vision
comprendida entre £ y & 4 d€

Esta expresién es una nueva convolucion, pero en esta ocasion de una funcién
lorentziana « , y una gaussiana W | dando lugar a una funcién H(v,a)
conocida como Funcion de Voigt.

Haciendo las oportunas sustituciones quedaria:

VT L e, a)

mec ~ Avp

o, =
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siendo

+00
g Av a / exp(—y?)
— — H A A AV
! ArAvp’ § Avp’ (v,a) ™ (v—y)*+a Y

en donde Avp = &,1,/c es el desplazamiento que corresponde a la velocidad
mas probable, siendo ésta §, = \/2KT/m . La funcién de Voigt se ha calculado
numéricamente mediante un desarrollo utilizando las funciones de Harris (ver

Gray, 1976, p.252).

Una vez obtenido el coeficiente de absorcién atémico considerando todos los
procesos descritos anteriormente y con objeto de compatibilizar los calculos
con el coeficiente de absorcién del continuo, debemos obtener el coeficiente de
absorcién macroscopico, multiplicando por el nimero de atomos absorbentes

por gramo de material estelar.

Nnr
k‘l = : (51)
1%

siendo N, , el nimero de dtomos absorbentes por cm® | en un estado de ex-
citaciéon n y un grado de ionizacion r , y p la densidad del material. Para el

calculo del nimero de atomos absorbentes hacemos las siguientes operaciones:

Nnr Nr rNr
Nnr_ . Z .

= N
N NN N

La primera fraccién la calculamos por la formula de Boltzman, la segunda uti-
lizando Saha, la tercera es la abundancia del elemento considerado, y el dltimo
factor es N = p/(mmy) donde el denominador es la masa molecular media de
la atmésfera (nosotros tomamos 7 = 1.4 ).

La expresion (5.1) atin debe ser corregida de los efectos de la emisién estim-
ulada por el propio campo de radiacion, y puesto que hemos supuesto condi-

ciones de L.T.E. debemos multiplicarla por el factor 1 — exp|[—hv/(KT)]
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Una vez obtenido el coeficiente de absorcion total como suma del correspon-
diente al continuo y a la linea, estamos en condiciones de calcular la profun-
didad optica para la radiacién en la frecuencia v , que es la variable de inte-
gracion utilizada en la Ecuacion de Transporte Radiativo, la cual pretendemos

resolver.

5.4 La funcion fuente

Se define la funcién fuente para una radiaciéon de frecuencia v como la razén
entre la emisividad j, y la opacidad k,

Jv
S, ="
ky

donde k, corresponde a la suma de los coeficientes obtenidos en los procesos de
scattering y absorcién, y 7, corresponde a la suma de un término de scattering y
otro término de emision térmica. En el supuesto de que esta emision térmica se
produzca en L.T.E. y de que no exista scattering, la funcién fuente S, coincide

con la funcién de Planck B, (ver por ejemplo Mihalas, 1978).

Sin embargo la condicién de L.T.E., que en las capas profundas puede con-
siderarse como una buena aproximacion, podria no ser buena en las capas su-
periores de la fotosfera, que es precisamente la zona donde se forma el nucleo
de las lineas fuertes y medio-fuertes. Por consiguiente, para el continuo, que
se forma en las capas mas profundas de la fotosfera, podemos suponer que la
funcién fuente es la funcién de Planck; mientras que para la linea, y depen-
diendo de cual sea ésta, debemos considerar alguna correccién para compensar

el alejamiento de la funcion fuente respecto de la funcién de Planck.

Aunque es sabido que los efectos N.L.T.E. son importantes para un analisis

cuantitativo y completo de la linea K I 7699 (de la Reza y Miiller, 1975;
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Shchukina, 1987), Gémez et al., 1991 han mostrado que estos efectos afectan
esencialmente a la funcién fuente en la linea, pero no son importantes en el
coeficiente de absorcion de la linea, el cual esta proximo a los valores obtenidos
en L.T.E. con las ecuaciones de Saha-Boltzman en toda la fotosfera. La funcién
fuente en la linea, como es sabido, es el cociente entre la emision y la absorcion
en una determinada frecuencia v correspondiente a dos niveles atomicos [ y
u. La emision depende de la poblacion N, del nivel superior de la transicion,
del correspondiente coeficiente de Einstein A,; y del perfil de emisién v, ;
la absorcién en cambio depende principalmente de la poblacién N, del nivel
inferior, del coeficiente de Einstein By, , del perfil de absorcion ¢,, y en menor
medida también del nivel superior (a través de la emision estimulada). En el
caso de suponer redistribucién completa de fotones los perfiles de absorcién y
emision son iguales, y la funcién fuente en la linea toma la forma:

NuAul

S —
V) = N B = NuBu

En la linea del potasio la poblacion del nivel inferior permanece muy proxima
a la correspondiente poblacién en L.T.E. a lo largo de toda la atmodsfera, por el
contrario la del nivel superior se aleja fuertemente de los valores que se obtienen
en L.T.E. en las capas superiores de la atmoésfera, con lo que se modifica
esencialmente el numerador de la expresién anterior (la emisién estimulada
puede despreciarse frente a la absorcién), quedando afectada principalmente

la funcion fuente en la linea pero no la absorcién.

Por tanto, siguiendo este razonamiento, hacemos nuestros calculos de la mane-
ra siguiente: hemos asumido L.T.E. por facilidad y rapidez de calculo debido
al gran nimero de integraciones que se requiere de la ecuacion de transporte,
sobre todo en el supuesto de que queramos reproducir con nuestro modelo

oscilaciones solares (ver seccién 6.3.2.) o aumentar el nimero de muestras en
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x 'y z como hacemos en las proximidades de los tubos de flujo (ver seccién
7.2.1) para atenuar inestabilidades numéricas. Sin embargo, para obtener una
aproximacion mas realista a tenor de lo que hemos dicho en el parrafo anterior,
hemos introducido la correccion en la funcién fuente en la linea, propuesta
por De la Reza and Miiller (1975). Estos autores obtienen una funcién de
correccion f dependiente de la profundidad, mediante unos coeficientes de

alejamiento de L.T.E. para la funcién fuente de esta linea de potasio, :

Si(7) = Bu(7) - f(7)

donde f(7) tiende a 1 cuando 7 aumenta, con lo que para las capas mas
profundas volvemos a recobrar la funcion de Planck.
Para los cdlculos relativos a las dos lineas de Fe I 5576 y 5635 A hemos tomado

los coeficientes de alejamiento de L.T.E. de Lites and White (1972).

Volveremos a considerar modificaciones sobre la funcién fuente en la linea en
los capitulos 6 y 7, secciones 6.2 y 7.2.2, a requerimiento de los modelos que
alli adoptemos (fluctuaciones granulares, ondas acistico-gravitatorias, campos

magnéticos,...)

5.5 Resolucion de la Ecuacion de Transporte.

Una vez obtenidas la opacidad y la funcién fuente para una determinada fre-
cuencia v de la forma que hemos detallado en los apartados anteriores, estamos
en condiciones de calcular la radiacién emergente de la atmésfera solar en esa

frecuencia mediante la Ecuacién de Transporte Radiativo.

Para resolver esta ecuacién pueden utilizarse métodos de resolucién de ecua-

ciones integrales (ya sean métodos iterativos o directos), o bien de ecuaciones
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diferenciales, segiin que utilicemos la Ecuacion de Transporte en su forma inte-
gral (utilizando la solucién formal) o en su forma diferencial, respectivamente

(ver Mihalas (1978) para descripcién de algunos de estos métodos).

Nosotros utilizamos el método de Feautrier (1964) que consiste en hacer una
transformacion de la forma diferencial de la Ecuaciéon de Transporte en otra
ecuacion diferencial de segundo orden, que se resuelve mediante un sistema
lineal de ecuaciones en diferencias.

A continuacion describimos la formulacién que utilizamos en este trabajo para
desarrollar el método de Feautrier tal como la hemos adaptado a nuestro pro-
grama de célculo.

Escribamos la ecuacion de transporte en su forma diferencial:

dly

—=5-5
MdTA A A

Si llamamos I e I~ a las intensidades emergente (hacia las capas exteriores)
y entrante (hacia las capas interiores), respectivamente, para un dngulo 6 dado
con la direccién perpendicular a la superficie del sol, y prescindimos de A por

comodidad en la escritura, la ecuacién anterior se puede poner asi:

]’+
“3 oy S
-
_ [_
’;d —[ - 8§
.

Definimos las variables P y R como sigue:

+ —
p_ 11
2
=1
R=—""—
2

Sumando y restando las ecuaciones de transporte para las intensidades hacia
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afuera y hacia adentro, y haciendo uso de las definiciones de P y R se obtiene:

d
%ﬁ —P-8
-
(5.2)
udP R
dr

Derivando la segunda respecto a 7 y utilizando ambas, resulta la ecuacién
diferencial de segundo orden:
Ko

Esta ecuacién esta sujeta a dos condiciones de contorno, que en nuestro caso

—pP-5 (5.3)

las formulamos de la siguiente manera:

a) Capa superior de la atmosfera (T =10):

La primera condiciéon de contorno es la suposiciéon de que no hay radiacion
entrante en la superficie del Sol, es decir I~(0) = 0. Esto se traduce en que

en tal capa
dP

War
siendo este ultimo valor la intensidad emergente para una posiciéon 6 dada

P(0) = R(0), =P, I*t(0)=2P(0)

en el disco solar.
b) Capa inferior de la atmdsfera (T = 1)

En capas profundas podemos esperar equilibrio termodinamico por lo que se
puede suponer que la funcion fuente S es la funciéon B de Planck. Desa-
rrollando en serie de Taylor en un entorno de 7 la funcién de Planck, se

tendria

- £ e,

n=0

Sustituyendo esta expresion en la solucién formal de la ecuacion de transporte

se obtendria

i —(7—T, = ndnB
1= [ By T idr /= Y 0]
Tib n=0
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y despreciando términos a partir del orden 2:

dB
Iy, =~ By + ME]M

Podemos hacer la suposicion de que en la capa inferior la variacion de B
con respecto a la profundidad 7 es lineal, por lo que si el nimero de capas
consideradas es D, se tendria

Bp — Bp_4

+ Y
™D — Tpb-1
Esta expresion constituye la segunda condicion de contorno para la ecuacién

(5.3).

Intentemos transformar ahora la ecuacién diferencial de segundo orden (5.3) en
un sistema de ecuaciones en diferencias. Para ello elijamos una capa i arbitraria
de la atmésfera, y representemos a las capas ¢ — 1, i, ¢ + 1 respectivamente
por —,0,+ . Desarrollando en serie de Taylor la funcién P en un entorno de

la capa ¢ , se obtiene, para las capas adyacentes:

dP 1d%P 5
]DZ'+1 :P+:PO+E:|OAT++§W:|OAT++"' (54)
dP 1d%P 9
P, =P.=P,— ELAT_ + EW]OAT* + .- (5.5)
donde
ATy =T — T Yy AT =7, — T4

Despreciando términos de orden superior a dos, multiplicando la ec.(5.4) por
A1 ,la (5.5) por Aty ,y sumando ambas expresiones, quedaria:
1d?P 9 9
(P, — P)AT_ + (P_ — P,)ATy = §F] (ATIAT_ + AT2AT)
74 1o
Si definimos A7, = L(Ary + A7_) , utilizamos la ec.(5.3) y reagrupamos

términos obtendriamos la ecuacion en diferencias

2 2 2 2
a P—<1+ AN >P+M7P+:—So (5.6)

AT, AT AT, AT AT, AT, )T AT AT
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Esta ecuacion es valida para cada una de las D — 2 capas interiores de la

atmosfera, pero toma una forma especial en las capas superior e inferior:

a) En la capa superior el desarrollo de Taylor de P daria, para la segunda
capa:
dp 1d*P

N - - 2 . e
PZ—P1—|—dT:|1AT1—|—2d7_2 1AT1+

y volviendo a despreciar términos de orden superior a 2, utilizando la ec.(5.3)

y la primera condicién de contorno, y ordenando términos se obtendria:

Ary 1AT? 1 A7}
(1—1——“ +§—M2 PI_P2:§—M2 S (5.7)
e - ., dP n .
b) En la capa inferior utilizamos la ecuacién P = —P + I" obtenida de la
T

ec.(5.2), y el valor de I deducido anteriormente para esta capa, con lo que

se obtendria:

—p Iz Bp — Bp_:
Py 1+——|Pp, =B - 5.8
AT_, p-1t ( +AT > b D+ H AT_, (5.8)

—D

En resumen las ecuaciones (5.6), (5.7) y (5.8) constituyen un sistema de D

ecuaciones lineales en diferencias en las incégnitas P; en la forma:
a;iPi 1+ b, P + ;P = g;

donde, para i = 2,---D — 1 (capas interiores), los coeficientes son:

% . %

AT AT,y G AT AT (I+aite), g ’

a;

y en las capas limites superior e inferior los coeficientes toman la forma:

A 1 A7? 1 A7
CL1:0, b1:1+i+_i, — — it
w2 p?



114 Cap.5 SINTESIS DE UNA LINEA ESPECTRAL

ap = —H
AT’

bp=1—ap, ¢cp=0, gqp =bpBp +apBp_;

Matematicamente este sistema se puede resolver de la siguiente forma:

a) Obtenemos P; de la primera ecuacién como Py = dy Py + 9

b) Sustituimos P; en la segunda ecuacién y obtenemos Py = dy P + 1o

c) Se sigue este proceso de sustitucién y se obtiene en general P; = d; Py 1+,

en donde

R e el e
d) Al ser ¢p = 0 se obtendria dp = 0y por tanto Pp = t¢p. Por sustitucién en
las ecuaciones del apartado c) obtendriamos P;,parai=D—1,D—2,--- 1y
utilizando la condicién de contorno de la capa superior obtenemos I(0) = 2P

que es la intensidad emergente en una direccién determinada dada por p =

cos 6.

De esta manera hemos resuelto la Ecuacion de transporte, es decir, hemos cal-
culado la intensidad emergente a lo largo de una linea de visién correspondiente

a un punto del Sol.

5.6 Transporte radiativo en presencia de un
campo magnético.

En el apartado anterior hemos resuelto la Ecuacién de Transporte en el su-
puesto de que no hay campos magnéticos presentes, con lo que el problema
se reduce al calculo de la intensidad I. Sin embargo, estamos interesados en
calcular la radiacién emergente no solo para el Sol en calma, sino también
en las regiones faculares, donde los efectos producidos por dichos campos son

importantes.
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Para poder interpretar la informacién que nos llega desde una regién facu-
lar hay que tener en cuenta que la luz interacciona con los dtomos de la
atmosfera solar de distinta manera cuando existe un campo magnético. La
presencia de tal campo magnético induce polarizacion en la radiacion formada
en tal atmosfera. Normalmente, para caracterizar el estado de polarizacion
de una onda casi monocromética se utilizan los pardmetros de Stokes (ver

Chandrasekhar (1950), Shurcliff (1962))

I = (A7) + (A7)

Q =(4%) - <A§,>

U = (24, A, cos(Py — D))
= (24, Ay sin(®y — @)

donde A/, Ay, @1, P,y son las amplitudes y fases, respectivamente, del campo
eléctrico asociado a la radiacién en el supuesto de que el eje 2’ sea la direccién
de propagacién de la onda, y () corresponde al promedio durante el tiempo de
medida.

Los valores de U y () nos dan una medida de lo linealmente polarizada que
se encuentra la onda. El valor de V, a su vez, mide la polarizacién circular.
Si la luz estd totalmente polarizada I? = U? + Q? + V? , si estd linealmente

polarizada V = 0 , y si esta circularmente polarizada U = Q =0 .

Histéricamente, el primer tratamiento de la Ecuacién de Transporte Radia-
tivo con inclusion de polarizacién es de Unno (1956). En dicho tratamiento se
hacen muchas aproximaciones (condiciones de L.T.E., transiciones dipolares
eléctricas, absorcién pura, campo magnético de azimut constante...). Con el
tiempo se han desarrollado varios estudios sobre este tema en los que muchas
de las aproximaciones se han ido eliminando, y Landi Degl’Innocenti (1983)
obtuvo la Ecuaciéon de Transporte conjuntamente con las ecuaciones de equi-

librio estadistico basandose en unos principios muy generales de la Mecéanica
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Cuéantica.

La Ecuacién de Transporte radiativo para los parametros de Stokes, en la

suposiciéon de L.T.E. (ver por ejemplo Rees, (1987)) es:

I nmooNe Moo v I-S
d | @ | e v —Cu Q
| o G || U

|4 v o —Co  m 4

donde 2’ es la linea de vision, S es la funcién de Planck, y los coeficientes de la
matriz de absorcion, para el caso concreto de transiciones dipolares eléctricas

vienen dados por:

k . +

= ke+ §l {np sin? 6 + i 5 L2 (1 + cos? 9)}

k
ng = El (np — nR;nL> sin? @ cos 2¢

k
Ny = 5l (np _ I +77L> sin? @ sin 2¢

ki
Y (nr — nr) cos 6 (5.9)

o = %(CP—CR;—CL> sin? @ cos 2¢

w = b <CP—CR+CL> sin? @ sin 2¢

2 2
v = % (Cr — (1) cos b

siendo @ y ¢ los angulos que determinan la orientacion del campo magnético B

de acuerdo con la Fig.5.1, k. v k; los coeficientes de absorcién en el continuo
)

y en la linea respectivamente. Si, conforme a la imagen cldsica, nuestra linea

es un triplete Zeeman normal (cuyas componentes son 7, og y or):

np = H(Uaa)
Nr = H(,U+,UBaa’)
n, = H(v—wuvg,a)
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representan la variacién en amplitud de la polarizacién correspondiente (lineal
P, circular a derechas R y circular a izquierdas L ) producida por la atmésfera

solar.

Figura 5.1: Angulos de orientacién del campo magnético.

Ademas,

(p = 2F(v,a)
(r = 2F(v+wp,a)
(1 = 2F(v—ug,a)

son llamados efectos magneto-Opticos, que representan las variaciones de fase
de la polarizacién (lineal, circular a derechas y circular a izquierdas) que pro-
duce la atmosfera solar, y donde H y F' son, respectivamente, las funciones de
Voigt v Faraday-Voigt

o0 2

H(v,a):% / (Ldt F(v,a) ! fMdt

v— 1) + a2 _%oo v—1)° + a2

a es el pardmetro de amortiguamiento de la linea, v es la frecuencia correspon-

diente a la longitud de onda referida a la del centro de la linea, y vg es la
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frecuencia correspondiente al desplazamiento Zeeman. Estos tres parametros
a, vy vg estan expresados en unidades de la anchura Doppler de la linea.
Ahora bien, puesto que los atomos no concuerdan exactamente con el mo-
delo clasico de triplete que hemos supuesto, se deben tener en cuenta aspec-
tos cuanticos. El patron Zeeman se convierte entonces en un desdoblamiento
multiple, por lo que se deben incluir las frecuencias de las nuevas componentes
en los valores de np, ngr, 11, Cp, Cr, (r (ver Landi Degl’Innocenti (1976)).
Sin embargo, si las m-componentes del desdoble estan muy proximas entre si,
y ocurre lo mismo respectivamente para las or v las oy, , el patron Zeeman
dado (conjunto de todas las componentes del desdoble) se puede sustituir por
un Triplete Zeeman Equivalente en el que la m -componente no se encuentra
desplazada, y las or v or-componentes se desplazan en longitud de onda una

cantidad

)\B:K)\EB Gefr > Y — A
respectivamente, respecto de la posicion A, de la linea, siendo

K =cte.=4.67-1071

B = campo magnético en G
)o = longitud de onda de la transicién en A
gefr = factor de Landé efectivo

El factor de Landé efectivo es un parametro atémico que da la media, pesada
con las intensidades, de los factores Landé de cada una de las componentes R
(o L), los cuales dependen de la transicién particular que se esté estudiando.

El procedimiento y las suposiciones que conducen a la aproximacion de triplete
Zeeman equivalente son similares a los que requiere la aproximacion de campo
débil que explicaremos en la seccion siguiente, asi que no entraremos aqui en

detalles. Este desarrollo se puede encontrar, por ejemplo en Sanchez Almeida
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(1990). En este caso de triplete Zeeman equivalente los coeficientes de absor-

cién tomaran la forma dicha anteriormente:
nP:H()‘_)‘O)7 nR:H()‘_)‘o_)\B)a nL:H()‘_)‘O+)‘B)

donde en la funcién de Voigt, H hemos omitido el parametro a por abreviar la
escritura, y hemos expresado la funcién en longitudes de onda por resultar mas
intuitivo (se necesita en este cambio que las lineas sean estrechas, pero esta
aproximacién se cumple sin problemas). Para los efectos magneto-Gpticos las
formulas resultan andlogas a las anteriores de 1 , pero expresadas en términos

de la funcién de Faraday.

En algunas situaciones especiales la matriz de absorcion se simplifica, y por
consiguiente también las ecuaciones de transferencia que pretendemos resolver.
Esto ocurre, por ejemplo, en el caso de que el campo magnético sea longitu-
dinal (su direccién apunta hacia el observador), o transversal (su direccién es
perpendicular a la linea de visién del observador), o que el campo magnético
se pueda considerar relativamente débil. A continuacién hacemos el desarrollo
de este ultimo caso, que es la aproximacién que nosotros utilizaremos para la

resolucion de la Ecuacién de Transporte.

5.6.1 Aproximacién de Campo Magnético Débil

Aunque no es necesario en el desarrollo que se expone a continuacién, hare-
mos la aproximacion de que la atmésfera es plano-paralela y que el campo
magnético tiene direccién z, perpendicular a la atmosfera, con lo que el angulo

f de las ec.5.9 coincide con el dngulo heliocéntrico.

1'Si el campo magnético es suficientemente débil, todas las componentes 7

'En el desarrollo de esta seccién seguimos el planteamiento de la aproximacién de campo
débil que se encuentra en Sdnchez Almeida (1990).
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estdn muy préximas entre si, e igual ocurre para las oy, y las ox . Por consigu-
iente, se podria sustituir el patréon Zeeman por el Triplete Zeeman Equivalente
como hemos dicho anteriormente.

La aproximacién de campo débil consiste esencialmente en desarrollar en se-
rie de Taylor los coeficientes de absorcién (n) y desfase (¢) en un entorno de
A = 0 y conservar hasta el término de primer orden. Después de desarrollar

y de expresar las derivadas respecto de la variable A | se tendria:

_ _ dH (A= X,) 1 d’H (A=X0) 1o
nR=HMA—-Xo—Ap)=H(A—X,) — Ap i + 5 D2 A+ -

_ _ dH (A= X,) 1 d’H (A=X) 1o
n=HM\—=Xo+AB)=H(A— X)) + A N 3 2 A+ -

np = H (A= Ao)
existiendo un desarrollo similar para los coeficientes de desfase (. Sustituyendo

estas expresiones en las ec.(5.9) y queddndonos con los términos hasta Ap se

obtiene:
nr = kc + le ()\ — )\0)
ng =nmu=¢=Gw=0
dH (A — )\,
Ny = _)\Bkl# cos 0
dF (A — A,
v = _)\Bkl27(d)\ ) cos 6
con lo que la ecuaciéon de transporte quedaria:
I nt 0 0 v I-5S
d | @ 0O m ¢ 0 Q
n— =
dz U 0 —CV nr 0 U
V nv 0 0 nr V
De este sistema se extraen las ecuaciones:
d
92 = U
2z
dU
=— wQ+nU

Wiz
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y derivando repetidamente ambas ecuaciones respecto de z , se obtiene que las
derivadas sucesivas de ) y U respecto de z son funciones de Q y U . Dado
que en un punto z; suficientemente profundo en la atmodsfera solar, QQ y U
son nulas, se anularan por tanto todas las derivadas de ambas funciones en
ese punto. Haciendo un desarrollo en serie de Taylor de la funcién @) , en un

entorno del punto z; se obtiene:

Q@ =5 T B

n

=0

existiendo un desarrollo similar para la funciéon U. Se deduce por consiguiente
que ambas funciones son nulas, es decir, en la aprorimacion de campo débil
no existe polarizacion lineal. El sistema de ecuaciones de transferencia queda

entonces reducido a las dos ecuaciones:
dl

Mdz

dV

— =V I—-S

e nrV +nv ( )

Sumando y restando ambas ecuaciones:

D gy )2V - 5)

y sustituyendo los valores de 7; y 1y obtenidos anteriormente, se tiene:

dH (A — )\
nrEtny =ke+k H()\—)\O):F)\BCOSQ%

usando la aproximacion de campo débil, el corchete de la expresion anterior
vale H(A — Ao F Ap cos @) , obteniéndose al fin:

d(I+V)

- = [ke+ kiH (A= X, FAgcosO)]| (I £V —5)

1

Si existieran otros desplazamientos A, de la longitud de onda de la linea,
debido a velocidades macroscopicas, como por ejemplo granulacién, ondas,

etc, la expresién final para las ecuaciones de transporte seria:

AU EY)

= ket RH (A =2 = A, FApcosO)] (T £V~ 5)
z
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De esta formulacién se observa que en la aprorimacion de campo débil, las
ecuaciones de transferencia radiativa para I+V e [—=V son ecuaciones diferen-
ciales desacopladas y formalmente iguales a la ecuacion de transferencia para
la intensidad en ausencia de campo magnético. De la semisuma y semidiferen-

cia de ambas soluciones se obtienen los valores de I y V' respectivamente.

La validez de la aproximacion de campo débil depende de la fuerza del propio
campo magnético pues hemos dicho que tal suposicién consiste en despreciar
los términos del desarrollo de los coeficientes de absorcion y desfase a partir
del segundo orden. Este término de segundo orden es proporcional a \% , que
sera pequeno si el campo magnético B lo es. Una vez fijado B, la validez de la
aproximacion también depende de la linea espectral que se esté considerando
(ya que el desplazamiento Zeeman Ap depende de pardmetros atémicos de la
transicion a través de gerr y Ao ).

Hagamos una estima de cudnto debe valer el desplazamiento Ag de una linea
dada para que esta aproximaciéon sea valida. En el desarrollo de Taylor que
hemos hecho despreciamos los términos de segundo orden frente a los de

primero, es decir:

LEHO-N) o

2 d\

A0 AT <1
d\ b

y haciendo una estima de la variacién de la funcion H(A — ),) frente a la

variacién de A conocida la anchura Doppler Ap :

dH A=) Hpas PH(N = A) _ Hpa

~
~

X VS a2

con lo que obtendriamos que la aproximacion de campo débil es véalida siempre

y cuando se cumpla la relacion

A < 2)\p
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Haciendo célculos en la linea de potasio K I 7699 A con geff = 1.3 y supo-
niendo que 2Ap = 100 mA, la aproximacién de campo débil serd vilida para
B « 2.8 K@, y por tanto serd aplicable a regiones faculares, donde el campo
magnético B &~ 1.5 KG en 7 = 1 (Stenflo, 1975) y toma valores cada vez
menores hacia la superficie del Sol (Stenflo et al., 1987).

Para la resolucién de las ecuaciones de transporte para I +V e I —V | puesto
que formalmente son idénticas cada una de ellas a la ecuacion de transporte
para I en ausencia de campo magnético, volvemos a utilizar el método de
Feautrier, haciendo una comprobacion cuidadosa de que las dos condiciones
de contorno respecto a las capas superior (7 = 0) e inferior (7 = 7,) de la
atmosfera considerada, siguen siendo vélidas, y por consiguiente el valor de la

suma de los parametros emergentes se obtiene otra vez por la condicion:
(I +V)*(0)=2P(0)

donde P en este caso es la variable definida como semisuma de (I + V)" e
(I +V)~ en cada capa de la atmdsfera.

De una manera andloga obtendriamos el valor de I — V' emergente.

Esta resolucion de la Ecuacién de Transporte la aplicaremos en el capitulo
7, para la sintesis de lineas en regiones faculares. Las modificaciones que se
deben hacer en la funcién fuente en la linea, cuando estamos en presencia de

un campo magnético, las describiremos en la seccién 7.2.2.

El método de Feautrier se puede utilizar en la resolucién numérica de ecua-
ciones de transporte en situaciones muy generales, no necesariamente en la
aproximacién de campo débil (ver Auer et al., 1977 para descripcién, y Rees
et al., 1989 donde se modifica el codigo de Auer para la inclusion de efectos
magneto-6pticos y se compara la eficacia de este método con otros), revelan-

dose como un método rapido y estable frente al convencional de Runge-Kutta,
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el cual necesita un excesivo tiempo de computacién si se requiere exactitud en
el resultado.

En el método de Feautrier la exactitud de la soluciéon depende de la eleccién de
la separacion entre los puntos de profundidad. Si se eligen demasiado espacia-
dos, la aproximacién que hacemos para pasar de diferencial a diferencia finita
puede no ser buena, y si se eligen demasiado proximos pueden aparecer errores
de redondeo. Sin embargo en la practica, el rango de admisién del espaciado
es bastante permisivo (Mihalas, 1970). En los capitulos 6 y 7 expondremos el
intervalo de muestreo de las profundidades, escogido en los modelos que alli se

exponen.



Capitulo 6

Dinamica de las regiones en

calma

6.1 Introduccion

En este capitulo simulamos numéricamente algunas lineas solares tratando de
reproducir aspectos observacionales con objeto de obtener una aproximacion
realista a las condiciones dindmicas de la fotosfera solar en calma (Regiones en
Calma, RC). Para ello estudiaremos separadamente la influencia de distintos
mecanismos en la asimetria de las lineas sintéticas buscando un ajuste 6ptimo
a los bisectores observados.

En la seccién 6.2 presentaremos el cédigo numérico utilizado para la sintesis
de las lineas, asi como los modelos y geometria de las atmésferas elegidas, y las
justificaciones de las nuevas aproximaciones que complementan a las realizadas
en el capitulo 5. La seccién 6.3 estd dedicada a la reproduccién del efecto

borde observado de las lineas K I 7699, Fe I 5576 y Fe I 5635 A asi como a la

125
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comparacion de las lineas sintéticas con las observadas en distintas posiciones
en el disco solar. En particular incidiremos en el calculo del bisector de la linea
de potasio en el centro del disco en la seccion 6.4. En nuestras simulaciones
utilizamos como referencia nuestras propias observaciones de la linea K T 7699.
Para las dos lineas de hierro anteriormente citadas los bisectores obtenidos son
comparados con los observados por otros autores (Brandt y Solanki (1990),

Cavallini et al.(1986a)).

6.2 Aproximaciones y modelos fotosféricos u-

tilizados

En la tdltima década se han desarrollado modelos teéricos autoconsistentes de
granulacion solar que contemplan la resoluciéon del sistema de ecuaciones de
la hidrodinamica y de transporte radiativo que caracterizan las estructuras
convectivas solares (Nordlund, 1985; Steffen, 1989; Cattaneo et al. 1991). Es-
tos modelos son muy complejos y sofisticados y resultan poco flexibles para
la simulacion de resultados observacionales concretos; ademas no disponen de
una estratificacién tabular de variables que pueda utilizarse como entrada en
nuestros calculos. Nuestras simulaciones numéricas pretenden estudiar sepa-
radamente la incidencia de procesos fisicos individuales en la forma y posicion
de las lineas espectrales, mas que un intento de configurar con precisién un
modelo tedrico de atmédsfera. Para ello aplicamos un proceso iterativo de tan-
teo que exige de por si muchas pruebas y por lo tanto muchas horas de célculo,
no justificandose la aplicacion de los modelos tedricos de dificil manejo antes
mencionados, que requeririan un enorme gasto computacional en cada iteracion
y que limitaria el nimero de nuestras pruebas.

Para nuestros calculos necesitaremos un modelo de atmésfera inhomogénea
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de la granulacién solar. A este respecto, desde los anos 60 se ha venido de-
sarrollando una generacién de modelos semiempiricos multicomponentes de
fotosfera solar (por ejemplo Heintze et al., 1964) mas ficiles de manejar en
simulaciones numéricas, y que resultan muy eficientes y rapidos en la repro-
duccién de algunos aspectos de las lineas espectrales ( Turon, 1975 establece
los principios para la construccion de modelos inhomogéneos a partir de las
observaciones. Ver Schleicher (1988) para un resumen de estos modelos). De
entre ellos utilizaremos el modelo de Nelson (1978) con algunas modificaciones,
CcOmo una primera aproximacion.

Por consiguiente, la granulacién solar la representaremos mediante las fluc-
tuaciones de los parametros atmosféricos dados por el modelo de Nelson. Si
utilizamos también los valores medios dados por este modelo se obtiene un
contraste granular en el continuo en A 5000 A y en el centro del disco de
~ 7% . Con el fin de obtener un valor mds realista para el contraste, hemos
reemplazado la atmdésfera media de Nelson por la del modelo VAL-C (Vernazza
et al., 1981) en el mismo rango de profundidades épticas en que esta definido
el modelo de Nelson (desde el minimo de temperaturas hasta 660 km hacia el
interior del Sol). De esta manera obtenemos una variacién de las fluctuaciones
del continuo (AI/I);ms en A 5000 A de 11.2 % en el centro del disco solar,
frente al 12.5 % dado por Deubner y Mattig (1975) o al 14.3% estimado por
Collados y Vazquez (1987).

Segiin Nelson y Musman (1977, 1978) los valores de la temperatura, presion
de gas, velocidad vertical y velocidad horizontal en cada punto (z,z) (x es
la coordenada horizontal - direccion hacia el centro del disco - y z la vertical

- direcci6én hacia el centro del Sol) en el citado rango de la atmdsfera estén
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dados respectivamente por:

P 7) = Ro(2) + V3 AP(:)sin 70
. 21w

w(z,z) = V2 W (z) sin 7

u(w,2) = =2 U(2) cos %Tx

donde AT, AP, Wy, U son las rms de las fluctuaciones granulares de la tem-
peratura, presion de gas, velocidad vertical y velocidad horizontal, tomadas
todas ellas de Nelson (1978); L es el tamano horizontal de una celda unidi-
mensional , que en principio supondremos, como Nelson, de 750 km, constante
en la dimensién vertical.

Los parametros Ty y, Py corresponden a los valores no perturbados de la tem-
peratura y presién de gas (valores medios), y como hemos citado los hemos
tomado del modelo VAL-C (Vernazza et al., 1981). Las correspondientes fluc-
tuaciones horizontales de la densidad las hemos calculado diferenciando la
ecuacion de los gases, obteniendo:

El valor de la presion de gas P, esta condicionado por la temperatura 7" a través
de la ecuacion de los gases Py = NKT y a su vez el valor de P, condiciona el
valor de la presién electréonica P,. El aporte de los electrones en la fotosfera
depende ademas de la composiciéon quimica de ésta. A temperaturas tipicas
de la fotosfera solar (6000 K) los electrones provienen principalmente de la
ionizacién de los metales que la componen, como Na, Mg, Si, Al, Ca, Fe, etc.
A mayores temperaturas (10000 K) el hidrégeno se ioniza y se hace la fuente
principal de electrones; y a temperaturas aiin mayores el aporte de electrones

debido a la ionizacion del helio se hace también importante.
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La relacién entre la presion de gas P, y la presion electronica P, bajo la
suposicién de L.T.E. y en funcién de los elementos j que se consideren para
el aporte de electrones a la atmdésfera viene dada por (ver por ejemplo Gray,

1980):
P, +2¢;

AL =7

E ! Pe + ¢]
9;

A
E ! Pe + d)j
donde ¢; se obtiene por la férmula de Saha:

6; = 0.6665—LT>/2 . 1050101 /7
Up;

siendo I; el potencial de ionizacion de la especie j en eV, uy;, ug; las funciones
de particién, y A; = N;/Np la abundancia del elemento j relativa a la del
hidrégeno. En nuestros calculos despreciamos la doble ionizacién y superiores,
y utilizamos catorce elementos en la composicién quimica de la atmésfera: H,
He, C, N, O, Na, Mg, Al Si, S, K, Ca, Cr y Fe.

El problema se reduce a encontrar para qué valor de P, se obtiene en la formula
el valor de P, dada por el modelo de atmdsfera que hayamos elegido. La
expresion anterior es una ecuacion no lineal, y la resolvemos numéricamente
por un procedimiento iterativo basado en el método de Newton-Raphson.
Para que converja el proceso iterativo necesitamos una estima inicial del valor
de P, . Este valor de partida lo calculamos usando una primera aproximacion
de que los electrones libres provienen de la ionizacién del H y de un metal
representativo, y bajo la suposicién de L.T.E. con lo cual es valida la estadistica
de Boltzman-Saha. Asi obtenemos una ecuacién cibica de la densidad de
electrones /N, en funcion de la densidad de las particulas de Hidrégeno Ny .

Para obtener Npy hacemos la suposicién de que la atmosfera se compone de

90% de H y 10% de He, con lo que Ny = l.flg(T'

Para la microturbulencia hemos tomado inicialmente el valor de 0.8 km/s,
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constante con la profundidad y el dngulo heliocéntrico 6, que coincide con
el valor propuesto por Blackwell y Shallis (1979) en el centro del disco. La
abundancia del potasio estd tomada de De la Reza y Miiller (1975), y la del
hierro de Blackwell y Shallis (1979) .

En las variaciones horizontales de la funcién fuente de la linea debidas a la gra-
nulacién, hemos supuesto que los coeficientes de alejamiento de L.T.E. citados
anteriormente (seccién 5.4) no cambian con las fluctuaciones de temperatura,
es decir supondremos que las perturbaciones en z de la funcién fuente de la
linea son debidas exclusivamente a los cambios en la funcion de Planck, la
cual depende sélo de la temperatura. Esta aproximacion parece justificable
basdndonos en el trabajo de Gémez et al. (1991) que han demostrado que
para la linea K T 7699 el uso de los coeficientes de alejamiento obtenidos a par-
tir de un modelo estatico plano-paralelo en condiciones N.L.T.E., en lugar de
los obtenidos en base a un modelo dindmico (que incluye granulacién y oscila-
ciones), influye poco en la funcién fuente en la linea, preservandose el nicleo

de la linea practicamente insensible al empleo de unos u otros coeficientes.

Para obtener el perfil medio de la linea en una celda granular hemos resuelto
la ecuacién de transporte en 20 lineas de visiéon con un intervalo de muestreo
en = de 37.5 km y en z de 15 km, utilizando el método de Feautrier (Capitulo
V, secci6én 5.5). Se ha sintetizado un fragmento de espectro de 1.34 A centrado
en la posicion del minimo de la linea y con un intervalo de muestreo de 5.37
mA (el mismo utilizado en las observaciones de Kitt Peak).

Aligual que hicimos en el andlisis de los espectros observados, la posicion de las
lineas sintéticas la hemos determinado ajustando un polinomio de grado cuatro
en el 13% del fondo del perfil; los puntos del bisector los hemos determinado
en saltos de 0.05 frente al nivel normalizado a 1 del continuo, mediante el

mismo proceso numérico que se empled en las observaciones (seccién 3.5).
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En cambio, para calcular la anchura equivalente hacemos simplemente una
integracion debido a la ausencia de solapamientos con otras lineas en los perfiles

sintéticos.

6.3 Variacion centro-borde del desplazamien-
to absoluto del minimo de la linea y de

los bisectores

6.3.1 Discusion de las observaciones

La forma y desplazamiento del bisector cambia segin el punto observado sobre
el disco solar (seccién 4.2.2). Como caso particular de esta variacién centro-
borde estudiaremos el deplazamiento correspondiente al minimo de la linea.
Como se ha dicho en el Capitulo 1, la posicion del minimo de una linea, corre-
gida de los movimientos solar y terrestre y del desplazamiento gravitacional,
presenta un corrimiento respecto de la posicién de su longitud de onda de

laboratorio conocido como “efecto borde”.

En la Fig.6.1 presentamos nuestras medidas, para diferentes posiciones sobre
el disco, de los desplazamientos del minimo de la linea K I 7699 (expuestos en
la Fig.4.4) en las observaciones de Kitt Peak . Hemos aproximado el efecto
borde medio observado mediante el ajuste de un polinomio de segundo grado
(linea continua). La dispersién de los desplazamientos de la linea medidos,
respecto de la curva ajustada es demasiado grande para ser atribuido a los
procedimientos utilizados en la observacion o en la reduccion de los datos, por
lo que pensamos que puede ser debido a otros efectos como el producido por

campos de velocidad a gran escala espacial como la meso y supergranulacion
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Figura 6.1: Desplazamientos absolutos observados del minimo de la linea K I 7699 para

distintas posiciones en el disco. Posicién de laboratorio en 0 mA.

(Bonet et al.,1989). De hecho, el valor de estas desviaciones estd en concor-
dancia con los valores esperados - alrededor de 400 m/s - para los campos
de velocidades horizontales de la supergranulacién (Giovanelli, 1980; Kiiveler,
1983). Andersen (1985, 1986) discute la influencia de la luz difusa en las me-
didas de efecto borde. El polinomio que hemos ajustado da en y = 1 un
desplazamiento de esencialmente cero, relativo a la longitud de onda de labo-
ratorio (7698.959 £0.006 A) dada por Risberg (1956), presenta un minimo en
1 =0.7, y la diferencia entre =1 y p = 0 es alrededor de 1.5 mA (1 mA ~
38.9 m/s en esta longitud de onda). Este valor estimado para el efecto borde
es demasiado pequeno comparado con la gran dispersion de las medidas, por
lo que no puede ser considerado muy fiable. Si hacemos un simple promedio de

los desplazamientos medidos en p = 1, obtenemos un desplazamiento medio
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al rojo de 2.940.6 mA relativo a la longitud de onda de laboratorio.

De un extenso conjunto de observaciones, Andersen et al.(1985) obtuvieron
para esta linea un desplazamiento diferencial entre p =1y p =0 de 125 m/s
(=~ 3.2 mA); estos autores determinaron la posicién de la longitud de onda
considerando una porcién del fondo de la linea igual al 4% de la profundidad
total, y todos los desplazamientos fueron referidos a la posicién de la longitud
de onda de la linea en el centro del disco. Lopresto y Pierce (1985) afirman
que no encuentran ningin efecto borde apreciable para esta linea, aunque de
su Fig.1 y Tabla 1 se puede inferir un desplazamiento total en el minimo de la
linea desde el centro al borde de unos 80 m/s (~ 2.2 mA). Para determinar la
posicion de la longitud de onda de la linea estos autores usaron una parabola

ajustada en el 10% de profundidad en el fondo.

En trabajos previos de Snider (1972, 1983), Gasanalizade (1979), y Roca-
Cortés et al. (1983), no se encontrdé ningiin efecto borde apreciable para esta
linea. El desplazamiento absoluto al rojo en el centro del disco encontrado
por Snider es de 0.164+0.98 mA, y en el caso de Gasanalizade es de 6.68+5.87
mA. Después de la correccién del desplazamiento gravitacional al rojo, las lon-
gitudes de onda obtenidas por Pierce y Breckinridge (1973) y por Moore et
al.(1966), muestran un desplazamiento absoluto hacia el rojo de aproximada-
mente 1 mA y 2 mA respectivamente, tomando como referencia la longitud de

onda de laboratorio medida por Risberg (1956).

Después de comparar los diferentes valores aportados por todos estos autores,
el desplazamiento absoluto de la linea en el centro del disco queda incierto.
Los diferentes criterios para definir la posicién de la longitud de onda de la
linea solar y las dificultades en la determinacion de la longitud de onda de

laboratorio (por ejemplo la linea K 7699 no es isotépicamente pura) juegan un
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papel importante en esta incertidumbre. En nuestras simulaciones considera-
remos la doble posibilidad de que no haya desplazamiento o que lo haya hacia

el rojo, discutiendo los resultados en cada caso.

6.3.2 Sintesis y comparaciéon con las observaciones

Beckers y Nelson (1978) y Balthasar (1985) enfatizan la importancia de consi-
derar los movimientos granulares horizontales para reproducir el efecto borde
de las lineas fotosféricas. Usando el modelo de atmdsfera media VAL-C (Ver-
nazza et al., 1981), y el de Nelson (1978) para las fluctuaciones de presién, tem-
peratura y las velocidades granulares horizontales y verticales, con el cédigo
numérico explicado anteriormente en la seccion 6.2, hemos intentado repro-
ducir el efecto borde de la linea K I 7699. Como puede verse en la Fig.6.2,
el efecto borde obtenido en la simulacion es esencialmente cero, lo cual no
concuerda con los ultimos resultados observacionales. Hemos hecho también
los célculos para la linea Fe I 5576, ligeramente més débil que la K T 7699 (ver
Tabla 6.1), y los resultados, mostrados en la Fig.6.2 con tridngulos, estan en
contradiccién con las observaciones (Brandt y Schréter,1982; Andersen, 1984;
Cavallini et al.,1986a; Kentischer y Schroter, 1991). Esto parece indicar que al
menos en las capas fotosféricas altas, donde se forman los nicleos de las lineas
fuertes, o bien las velocidades granulares estin modeladas incorrectamente o
la granulacion por si sola es incapaz de producir el efecto borde.

Sin embargo, para la linea débil Fe 5635 (cruces en la misma figura), cuyo
nicleo se forma en logT = —0.6 (ver Tabla 6.1), obtenemos un efecto borde
cualitativamente correcto, aunque el desplazamiento en el centro del disco so-
lar estd infravalorado segtin el valor estimado para esta linea (~5.7 mA hacia
el azul) mediante la férmula que da Nadeau (1988) para lineas de Fe con pro-

fundidades comprendidas entre el 10% y el 60% de la intensidad del continuo,
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Figura 6.2: Efecto borde sintético de las lineas K T 7699 (circulos), Fe I 5576 (tridngulos)
y Fe I 5635 (cruces). Posicién de laboratorio en 0 mA.

Tabla 6.1: Parametros de las lineas espectrales consideradas con

fuentes de literatura

las correspondientes

AA) | x(eV) | log(r) | R(°/1) | W (mA) | log(gf)
K 1 7699.0 0] —3.60° | 0.170¢ 157.8¢ | —0.169°
Fe T 5576.1 3.43 | —2.857 [ 0.2137 143.07 | —1.080°¢
Fe T 5635.8 4.26 | —0.607 | 0.6177 42.87 1 —1.330¢

® Moore et al. (1966)

b De la Reza y Miiller (1975)
¢ Kurucz y Peytremann (1975)

Valor necesario para reproducir la intensidad del minimo de la linea

¢ Nuestras observaciones (presente trabajo)

/ Balthasar (1988)
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o el de 11.3 mA al azul de Pierce y Breckinridge (1973) respecto del valor
de laboratorio de Crosswhite (1975). Este resultado parece indicar que las ve-
locidades granulares en las capas fotosféricas profundas pueden estar también

subestimadas.

Para la linea K I 7699 hemos comparado la variacién centro-borde de la forma
de los bisectores sintéticos con la de los bisectores obtenidos promediando
nuestras observaciones de Kitt Peak y Locarno para valores iguales de u y
que habiamos representado en la Fig.4.7. En la Fig.6.5.a,b,c se muestran,
junto a estos bisectores medios observados (cuadrados), nuestros bisectores
sintetizados con las perturbaciones granulares de Nelson (linea continua) para
la linea K I 7699, en escala de longitud de onda absoluta, en 4 =1, 0.6 y
0.3 (los bisectores observados estdn desplazados segun la curva de Andersen
et al. (1985) atribuyéndole un desplazamiento 0 en el centro del disco). Se
observa que los bisectores tedricos muestran asimetrias mas débiles, y mas
aun, en el centro del disco no presentan el tipico gancho hacia el rojo en
su parte superior. Resultados similares en cuanto a la forma del bisector
fueron obtenidos por Marmolino et al. (1987) en sus cdlculos en N.L.T.E.
para el perfil de la linea K 1 7699, usando también las fluctuaciones granulares
de Nelson (1978). Hemos hecho también célculos andlogos para la linea Fe
5576, y los bisectores calculados para esta linea no reproducen la forma de
“C” observada en posiciones cercanas al centro del disco, y muestran una
forma de “C” inversa cerca del borde solar, lo cual no esta respaldado por
las observaciones (Brandt y Schroter, 1982; Cavallini et al., 1986a). Todos
estos resultados indican de nuevo que, o bien el modelo granular es defectuoso
0 es necesario incluir otros procesos dindmicos adicionales en la fotosfera.
Nordlund (1978, 1980) y Marmolino et al. (1987) sugieren un incremento

de las velocidades de Nelson. Multiplicando estas velocidades - componentes
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vertical y horizontal- por un factor 1.5, obtenemos una cierta mejoria para
la parte superior de los bisectores de la linea K 7699, pero la parte inferior
queda esencialmente igual. Keil (1984) no puede ajustar las asimetrias de
la linea Fe 5576 usando un modelo con velocidades granulares que penetran
hasta 2000 km por encima de 7 = 1. Atn teniendo en cuenta las limitaciones
del modelo de granulacién de Nelson todos estos resultados confirman la idea
expuesta anteriormente de que en las capas superiores de la fotosfera solar
existen algunos aspectos dindmicos que no pueden ser explicados simplemente
por la granulacion. En este sentido Nesis et al. (1988) y Nesis y Mattig
(1989) investigan las velocidades en la alta fotosfera, encontrando un tipo de

movimiento al que no le atribuyen naturaleza convectiva.

Inspirados en las posibles deficiencias de los modelos elegidos o en las sugeren-
cias obtenidas de la literatura sobre la dindmica de la alta fotosfera, vamos a
introducir en nuestra simulacion numérica algunos movimientos complemen-
tarios que afectan principalmente a las capas superiores de fotosfera, los cuales

describimos a continuacién.

Flujo contrario en las capas superiores

En los estudios tedricos de Steffen y Gigas (1985), Steffen y Muchmore (1988)
y Steffen (1989) se anade al cambio de signo de las fluctuaciones de tempera-
tura de la granulacién en los niveles superiores de la fotosfera, una inversion
del signo de la velocidad vertical, produciendose asi un flujo de material de
sentido contrario en las capas superiores respecto de las inferiores. Siguiendo
esta idea, y a modo de sondeo, hemos modificado la curva w de las fluctua-
ciones de la velocidad vertical dada por Nelson, anadiendo una parte negativa
en las capas superiores como muestra la Fig.6.3.a. Puesto que no modificamos

la representacién analitica del modelo, esto produce en la parte superior de la
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Figura 6.3: Celdas de flujo contrario:a) fluctuaciones de veloc.vertical w; linea con-
tinua: modelo de Nelson (1978); linea de puntos: modificaciones realizadas en este modelo
(ver texto). b) fluctuaciones de la temperatura; linea continua: modelo de Nelson; linea de
puntos: modificaciones realizadas en este modelo. ¢) Representacién del flujo granular en

estas celdas.
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fotosfera celdas de flujo contrario a las de la parte inferior (Fig.6.3.c). Después
de varios tanteos numéricos hemos concluido que para que exista efecto borde
cualitativamente correcto es necesario ademas incrementar las velocidades ver-
ticales en las capas mas profundas de la atmoésfera en un factor 2.5 (la linea de
puntos en la Fig.6.3.a muestra la manipulacién completa de las velocidades
verticales frente a las de Nelson en linea continua), y modificar también la
curva de las fluctuaciones de T en el modelo de Nelson, tal como aparece en la
Fig.6.3.b (linea de puntos). De esta manera conseguimos un efecto borde de
signo apropiado, pero la amplitud es s6lo de 35 m/s con el agravante ademads de
que esta manipulacién de las velocidades violaria la ecuacion de continuidad.
Sin embargo resulta ilustrativo que en las capas superiores las fluctuaciones
de T y w deban tener signo opuesto para reproducir el efecto borde de signo
correcto, lo que nos da indicios de la posible existencia de una onda con T y

w oscilando fuera de fase.

Ondas acistico-gravitatorias

Siguiendo el descubrimiento de las oscilaciones solares en los afios 60, Meyer
y Schmidt (1967), Stix (1972) y Schmieder (1976), estudiaron la excitacién de
ondas de gravedad por la granulacién. En sus trabajos observacionales Brown
y Harrison (1980), Altrock et al. (1984) y Staiger (1987) encontraron fuertes
indicaciones sobre la existencia de ondas de gravedad en la fotosfera. Deubner
y Fleck (1989) estudiando los espectros bidimensionales de diferencias de fase
entre velocidades e intensidades (v-v y v-I) en funcién de la frecuencia v y del
nimero de onda horizontal k, , concluyen que no pueden existir dudas acerca
de la existencia de ondas de gravedad en la fotosfera y que probablemente
estan excitadas por la penetracién de los granulos calientes en la atmédsfera

estratificada estable por encima de la zona de conveccion. Recientemente, y
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mediante un analisis de coherencia de fluctuaciones de velocidad entre diversas
lineas espectrales, Komm et al. (1991) encuentran una clara distincién entre
las estructuras granulares de la baja fotosfera y movimientos secundarios de la
alta fotosfera, identificando estos tltimos como debidos a ondas de gravedad.
Marmolino et al. (1987) han sintetizado la linea K I 7699 usando un cédigo
numérico en N.L.T.E., utilizando también el modelo de Nelson para las fluctua-
ciones granulares y el modelo VAL-C para la atmosfera media. Ellos ademas
anaden dos ondas actsticas de periodo 30 s con nimeros de ondas horizontales
opuestos. Este modelo dindmico no puede reproducir la variacion centro-borde
de la anchura equivalente ni de la anchura a altura mitad observados por De la
Reza y Miiller (1975). Concluyen los autores que el modelo granular debe ser
revisado o que otro tipo de movimientos, como los producidos por ondas de
gravedad, deben tenerse en cuenta. Ademas, parece desprenderse del trabajo
de estos autores que el desplazamiento al rojo de la linea computada en el
centro del disco decrece en las posiciones hacia el borde, lo cual es contrario a
nuestras observaciones y a las de Andersen et al. (1985) y Lopresto y Pierce

(1985).

Siguiendo todas estas indicaciones hemos introducido en nuestra simulacion
numérica una onda acistico-gravitatoria (esto es, las fuerzas de restauracién
que se tienen en cuenta sobre un elemento de volumen, son la compresional y
la de flotacién) y hemos considerado fluctuaciones adiabéticas debido a que los
efectos de viscosidad y conducciéon térmica en la onda pueden ser considerados
despreciables en un medio astrofisico en general (los efectos de amortiguacién
radiativa pueden no serlo). Hemos hecho la suposicién inicial de que el medio es
isotermo porque asi se pueden describir facil y analiticamente las propiedades
de la onda. Esta aproximacion en principio es razonable en la region del

minimo de temperatura, que es donde se forma la linea de potasio K 1 7699, y
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por debajo de esa regién, donde la aproximacion puede no ser tan buena, las
fluctuaciones se van haciendo cada vez menos importantes. Aunque la aproxi-
macién isoterma supone una temperatura 7, constante en toda la atmésfera,
para una mejor reproduccion de las fluctuaciones locales de los parametros,
hemos tomado los valores de T, iguales a los de la atmésfera media, que varian

muy lentamente con z en las capas en que la onda es importante.

Con estas aproximaciones las fluctuaciones de los parametros atmosféricos den-
sidad p , presién p , temperatura 1T, y componentes horizontal u y vertical w
de la velocidad, para una onda monocromatica de frecuencia w , resulta ser,

siguiendo a Mihalas y Mihalas (1984):

po_p B w W e i(wt— ker — ku2)

PR pP T, T U W
donde los subindices , hacen referencia a los parametros sin perturbar por la
onda, los subindices ; a las perturbaciones, y R, P, U y T son constantes

complejas dadas en funcién de W mediante las expresiones:

w i [(v—1)a%k2 1
RO § "SR S i
R wQ—an%{ +Hl yw? 2 W
a’w [ T y—2
P :w2—a2k§ _k2+ﬁ. 2y ]W
a’k, | i oy—2
S L U Y
u w? —a?k? | +H 2y lW
(v Dw | i (1 a*k?
T T w? — a?k? _k2+ﬁ 2 qw? W

en donde a es la velocidad del sonido, g la gravedad solar, v la relacion de
calores especificos, y H = a?/vg es la altura escala de la presién y densidad
(supuesta la misma para ambos pardmetros).

De estas expresiones se deducen las diferencias de fase, ¢ , entre las oscilaciones
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de p, p, T, y u , y las de la velocidad vertical w :

(v=2) _1
tan d = :
aopw vy 2k, H
2(y — 1)a’k? 1
tan g = |—2= -1
an orw l yw? 2k, H
2a°k? 1
tan g =|1- zl.
o l yw? ] 2k, H

Se observa ademads que dpy; = 0, es decir, las fluctuaciones de presion y de la
velocidad horizontal estan siempre en fase y por consiguiente el flujo horizontal
de energia de la onda se propaga en el mismo sentido que la velocidad de fase

horizontal.

Por razones de simetria en los cdlculos centro-borde en el disco solar hemos
supuesto una superposicion de dos ondas monocromaticas que difieren sélo en
el signo de k,. La formulacién de las fluctuaciones de T en tal onda seria la
siguiente, teniendo en cuenta que en el modelo de Nelson (1978) el eje z es

positivo hacia abajo:
T, =T,Te 27 - <ei (Wt — ke + k22) o i (WE + kpz + kzz)>
= T,Te 3 - 2 cos (k,z) - € (Wt + k2)

Analogas formulaciones tendrian las fluctuaciones p;, p;, y w; . Para las

fluctuaciones de la velocidad horizontal la expresién seria:
w = o T . (Z/{ei (Wt — ko + k.2) _ gq00 (Wt + kot + kzz)>
= Ue 2 - (—2isin (kyx)) - el (Wi + k.2)
De esta manera la onda supuesta resulta ser propagante en la direccién verti-
cal z y estacionaria en la direccion horizontal x, conservandose los desfasajes
orw, Opw, Orw iguales a los correspondientes al caso de una sola onda, pero

siendo ahora el desfasaje dyy = dpyy — 90°. Hemos tomado en la atmésfera

solar los valores constantes de : velocidad del sonido a=7 km/s, gravedad solar
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g = 274 m/s?, y la relacién de calores especificos v = 5/3. Como estas ondas
probablemente serian excitadas por la granulacién hemos tomado su periodo
igual a 8 min (~2.1mHz), que es del orden del tiempo de vida medio de un
granulo (Bray et al., 1984), y su longitud de onda horizontal como A, = 750
km (onda A) y 1500 km (onda B) que corresponden a una vez y dos veces la
longitud de la celda granular tomada hasta ahora, respectivamente. El periodo
de 8 min. de la onda estd proximo a los valores propuestos, 250-400 s, por
Thomas et al. (1971) y Schmieder (1976) para las ondas de gravedad en la
fotosfera. Staiger (1987) encuentra experimentalmente indicios sobre la exis-
tencia de ondas de gravedad con un perfodo de 2.1 mHz (8 min). Asi mismo, en
la mayoria de nuestros espectros de potencia (Figs.4.11 y 4.13) encontramos
una notable contribuciéon en un entorno de esta frecuencia. En una primera
tentativa hemos tomado YW=15 m/s que corresponderia a la amplitud de las
fluctuaciones de la velocidad vertical en 7 = 1. La relacién de dispersion da el

valor de la correspondiente longitud de onda vertical A\, = 27 /k, :

k= a7’ — wy) — (0* — wy) (ko/w)”

en la que

L9 _

©  2a 2H

:g\/fy—l:a\/fy—l
a vH

= frecuencia de corte acustica

Wy = frecuencia de corte gravitatoria =

= frec.Brint-Viaisila en medio isotermo

Con los valores asignados a las constantes de la atmédsfera hemos calculado,
ademas de )\, , los desfasajes de las perturbaciones de los distintos parametros
oscilantes con respecto a las fluctuaciones de la velocidad vertical wy y las am-

plitudes maximas relativas de las fluctuaciones en el minimo de temperatura.
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Tabla 6.2: Pardmetros que caracterizan a las ondas A y B

E% Amplitudes relativas de las oscilaciones —>

<— en el minimo de temperaturas —
Onda Az (km) Xz (km) T (%) p1(%) p1(%) wq(m/s) ug(m/s) STw Spw SRW
A 750 346 8.9 3.7 8.9 306 700 99.50 1770 —104.50
B 1500 757 9.6 8.1 9.5 306 759 109.50 173.60 —120.60

Todos estos resultados estdn sumarizados en la Tabla 6.2 para las ondas A y

B.

Trabajando con la onda A, obtenemos para la linea K I 7699 un desplaza-
miento al rojo de ~0.3 mA en el centro del disco, pero conforme nos acercamos
al borde solar este desplazamiento va del rojo al azul, lo cual es contrario a lo
consignado en la literatura y a nuestras observaciones. Sin embargo, debemos
decir que aunque la aproximacién isoterma que hemos hecho puede ser buena
en la regién del minimo de temperatura, la atmdsfera solar muestra desde la
baja fotosfera hasta la cromosfera variaciones en la temperatura y en el estado
de ionizacion, las cuales afectaran a la velocidad del sonido, altura escala H,
y frecuencia de Briint-Vaisala. Incluso la propia ecuacién de onda cambiard.
De esta manera, en alguna altura atmosférica una onda puede experimentar
refraccion y reflexion (total o parcial) y consecuentemente puede cambiar su
vector de propagacién E, las amplitudes de las fluctuaciones y las diferencias
de fase entre ellas. Siguiendo el diagrama-diagndstico de Mihalas y Toomre
(1981), una onda de las caracteristicas asumidas encuentra una superficie re-
flectante en la cromosfera, por debajo de 1700 km sobre 7 = 1 , y puede
producirse un ”efecto tunel” reapareciendo en la cromosfera superior. Como

consecuencia de las reflexiones, en la fotosfera y baja cromosfera se pueden
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producir interferencias entre la onda propagante ascendente y la reflejada des-
cendente, lo cual se traducira, para la onda resultante, en una alteracion en
las amplitudes y diferencias de fase calculadas anteriormente (ver Mihalas y
Toomre, 1981 como ilustracion sobre los problemas de la interpretacion de las

fases deducidas de medidas de los espectros de lineas).

De nuestras simulaciones numéricas concluimos que los desplazamientos del
ntcleo de la linea en el centro del disco estan controlados principalmente por
los valores de d7yy. Si hacemos modificaciones en d7y, se producen cambios
en dichos desplazamientos. En general preservaremos la notacion § para las
diferencias de fase predichas por la teoria, e introduciremos ¢’ para las modifi-
cadas, usando ademas A para denotar al término de correccién de fase, es decir
d' =6+ A. Como hemos comentado anteriormente en 6.3.1 el desplazamiento
absoluto de la linea K T 7699 en el centro del disco permanece incierto, su valor
estimado va desde cero hasta unos pocos mA hacia el rojo. Asi, deberemos
investigar varias posibilidades para la correccién de dr. Para una correccion
de Agy = +15° (6%, = 114.5°, valor comprendido en el rango predicho por
la teoria de ondas de gravedad en la aproximacién isoterma) obtenemos un des-
plazamiento de alrededor de cero, que se incrementa mondétonamente cuando
el término de correccion decrece, y alcanza un maximo desplazamiento al rojo
de 1 mA para Ay = —70° (0% =~ 29.5°). Este maximo desplazamiento atn
puede ser incrementado tomando valores mayores de VW. Una vez seleccionado

w- la forma de la curva de efecto borde puede gobernarse modificando &y .
Las Figs.6.4.a,b,c muestran el efecto borde computado con distintas simula-
ciones. La pardbola ajustada por Andersen et al.(1985) a sus observaciones
asi como la ajustada a nuestras propias observaciones han sido representadas

también (lineas continua y de trazos respectivamente) pero desplazadas ambas



146 Cap.6 DINAMICA DE LAS REGIONES EN CALMA

Figura 6.4: Efecto borde de la linea K 7699. a) 0/, = 114.5° y &/, = 27°,22°, 7,
b) 0y = 29.50 y S = —38% ¢) Onda B, con 8y = 149.5° y S = 43.6°,13.6°.

Posicién de laboratorio en 0 mA.
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verticalmente hasta hacerlas coincidir en cada caso con nuestro resultado com-
putado en = 1 debido a que aquellos autores no dan el desplazamiento en el
centro del disco. La posicion de la longitud de onda de laboratorio estd repre-
sentada por la linea recta horizontal en la ordenada cero. La Fig.6.4.a presenta
el efecto borde obtenido para la combinacién de ¢, = 114.5° y tres valores
de 0y, = 27° (tridngulos), 22° (circulos) y 7° (cuadrados) (que corresponden
a Ayw = —60°, —65° y —80°, respectivamente); de esta Fig.6.4.a podemos
concluir que para d;,, ~ 22° nuestros calculos ajustan razonablemente bien
con las observaciones de Andersen et al.(1985) hasta p = 0.3, aunque entre
@ = 0.6y p = 0.4 la coincidencia es mejor para d;,,, ~ 27°. Sin embargo,
nuestras observaciones estan mejor reproducidas para el valor d;,,, ~ 7°. La
Fig.6.4.b muestra el mejor ajuste a las observaciones hasta p = 0.3, que es
obtenido para 07, ~ 29.5° y 0y = —38° (Ayw = —125°%) que corresponde a
un desplazamiento al rojo en el centro del disco de aproximadamente 1 mA. En
ambas figuras, la discrepancia para valores mas pequenios de p puede indicar
que las velocidades horizontales oscilatorias estdn sobrestimadas, o que alguna
de las aprorimaciones utilizadas en nuestro codigo de calculo no es apropiada
(por ejemplo, no se ha tenido en cuenta el amortiguamiento radiativo que es
importante en las capas superiores de la atmdosfera y por consiguiente en el
borde solar). Como puede deducirse de las Figs.6.4.a,b, los resultados de los
calculos son sensibles a modificaciones en 07y v 0. Sin embargo, cambios
significativos en dryy v dpyy no ejercen una influencia decisiva.

En la Fig.6.4.c presentamos algunos de los mejores resultados de la simulacion
numérica obtenidos con la onda B (A, = 1500 km) y asumiendo un desplaza-
miento absoluto de longitud de onda de cero en y = 1. Para 0%, ~ 149.5°

(A & +40°) y 0y ~ 43.6° (Ayw ~ —40°) los desplazamientos computados
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se ajustan razonablemente bien a la curva de Andersen et al.(1985). Sin em-
bargo el mejor ajuste a nuestras observaciones, que se obtiene para d;,,, ~ 13.6°

(Ayw =~ —70°) , no es cualitativamente tan bueno como en el caso analogo de

la onda A.

Las Figs.6.5.a,b,c muestran los bisectores observados (cuadrados) promedio
de Kitt Peak y Locarno que habiamos presentado en la Fig.4.7, desplazados
segin la curva de Andersen et al. (1985) suponiendo desplazamiento cero en el
centro del disco, y los bisectores absolutos obtenidos con este modelo dindmico
(granulacién + onda A) para el caso citado anteriormente de 07, = 114.5°
y Oy = 27° (representado con cruces en la figura). La onda influye princi-
palmente en la parte mas baja del bisector, como puede verse claramente en
i = 0.3 si comparamos con el caso de solamente granulaciéon. Esta parte del
bisector corresponde a las capas superiores de la fotosfera, donde la ampli-
tud de la onda se hace importante. En estas mismas Figs.6.5.a,b,c también
estan representados los bisectores resultantes con la granulacién y la misma
onda, pero multiplicadas las velocidades horizontales y verticales granulares
dadas por Nelson por un factor de 1.5 (representados con lineas de puntos
en la figura), como sugirieron Marmolino et al.(1987). El resultado mejora la
parte superior del bisector pero no cambia esencialmente su parte més baja.
El efecto de este factor en el bisector es consistente con el hecho de que las ve-
locidades granulares modeladas decrecen muy rapidamente con la altura, y son
casi cero en la fotosfera superior, donde se forma principalmente la parte mas
baja de la linea. La discrepancia remanente en la parte mas baja del bisector
podria indicar que el valor de la amplitud de la onda a la altura del minimo
de temperatura se consigue después de sequir una ley de variacion que es sus-
tancialmente menos drdstica que la exponencial. En acuerdo con Schmieder

(1977, 1978), esto sugiere que el amortiguamiento radiativo producido en la
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onda se deberia tener en cuenta.

Las Figs.6.6.a,b,c presentan los bisectores observados colocado su minimo
segtin la curva de Andersen et al. (1985) pero desplazada ésta ~1 mA hacia el
rojo en el centro del disco (inspirados por los resultados obtenidos por Pierce
y Breckinridge (1973), Moore et al. (1976) y nuestras propias observaciones),
y los bisectores absolutos sintéticos para el caso antes descrito de una onda
con 0y, R 29.5° y 0y &~ —38° (Ayyw = —125%) que también produce un
desplazamiento al rojo en el centro del disco de aproximadamente 1 mA. Se
evidencia un mejor ajuste en todos los niveles a los bisectores observados, y
se deberia recordar aqui que precisamente este caso era el que daba también
un mejor ajuste al efecto borde de la linea (ver Fig.6.4.b). De nuevo en el
borde (1 = 0.3) los parecidos con el bisector observado promedio son peores,
sugiriendo otra vez la necesidad de considerar el amortiguamiento radiativo
producido en la onda. Sin embargo conviene destacar que la forma del bisector
sintético es muy similar a dos de los cuatro bisectores que entran en el promedio

(KQ17 y LQ15 en las Figs.4.4 y 4.5).

Para investigar el comportamiento de nuestro modelo dindmico (granulacién
+ onda A) en otras alturas de la fotosfera, hemos calculado el efecto borde
para la linea Fe I 5576 que se forma mas abajo que la linea K I 7699, en
log T = 2.85.

Sobre la posicién de esta linea en el centro del disco existen muchos trabajos
observacionales, de los que se deducen unos desplazamientos respecto de la
posicién de la linea de laboratorio poco concordantes entre si. Por ejemplo
Moore et al. (1966) obtienen 0.2 mA al azul, Pierce y Breckinridge (1973) 2.2
mA al azul, Brandt y Schréter (1982) 0.9 mA al azul, Kentischer y Schréter
(1991) 9.2 mA al azul, Brandt y Solanki (1990) 3.7 mA al azul, todos medidos

con respecto a la posiciéon de laboratorio de Crosswhite (1975). Debido a
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Figura 6.5: Bisectores de la linea K 7699 en 1 = 1, 0.6, 0.3. Posicién de laboratorio
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esta incertidumbre sobre el valor del desplazamiento en el centro del disco
(algunos son esencialmente cero y los demads al azul con valores muy diferentes)
presentamos s6lo un calculo tentativo en el que se reproduce una curva de
efecto borde cualitativamente correcta con un desplazamiento al azul en el

centro del disco.

Para 07, ~ —155.5° (A ~ +105°) obtenemos en el centro del disco un
desplazamiento al azul de 0.54 mA que es del orden del valor dado por Brandt
y Schroter (1982) y Moore et al. (1966), y del deducido de Balthasar (1984)
a partir de la relacién estadistica que él encuentra para lineas de hierro entre
el desplazamiento del nicleo de la linea en el centro del disco y su altura de
formacién (sin embargo segin una relacién similar obtenida por Cavallini et
al.(1986), cabria esperar un desplazamiento al azul mayor).

La Fig.6.7 muestra algunos resultados de nuestra simulacién numérica y el
polinomio de cuarto grado ajustado por Andersen (1984) para sus observa-
ciones del efecto borde para esta linea Fe I 5576 (linea continua). Hemos
elegido estas observaciones como referencia porque su autor adopta un crite-
rio para definir la posicion de la linea similar al adoptado por nosotros. En
este caso, la curva de efecto borde ha sido también desplazada hasta coincidir
con nuestro valor calculado en p = 1 debido a que los desplazamientos da-
dos por el autor estdn normalizados al centro del disco. Los tridngulos en la
Fig.6.7 corresponden a los desplazamientos calculados para la combinacién de
8y = —155.5° (A = 105°) v &y = 157° (Ayw = 70°). Los resultados
ajustan razonablemente bien a la curva experimental; la menor coincidencia
en u > 0.7 podria ser debido a una insuficiente compensacién del desplaza-
miento al rojo mostrado en estas posiciones en el efecto borde que habiamos
calculado considerando sélo granulacién (ver Fig.6.2). El més bien pequeno

desplazamiento maximo al azul obtenido para la linea sintética Fe 5576 en



Cap.6 DINAMICA DE LAS REGIONES EN CALMA 153

i = 1 podria ser también atribuido al modelo granular que por si sélo produce
un desplazamiento al rojo en esta posiciéon, como puede verse en la Fig.6.2,
o a la necesidad de aumentar las fluctuaciones relativas de los parametros

(aumentando el valor elegido para W ). El que haya que cambiar las dife-

Figura 6.7: Efecto borde de la linea Fe I 5576 con 07, = —155.5°, S = 157°.

Posicién de laboratorio en 0 mA.

rencias de fase, con respecto al caso de la linea K I 7699 para reproducir las
observaciones, suponiendo que el incierto desplazamiento de aquella linea del
hierro sea efectivamente al azul en el centro del disco, puede ser justificado en
base a las diferentes alturas de formacién de las lineas, con condiciones fisicas
diferentes para la propagacién de la onda. De hecho, Deubner y Fleck (1989),
estudiando dos lineas de Fe I formadas en 100 km y 220 km sobre 7 = 1, en-
cuentran en el dominio de las ondas de gravedad, una importante dependencia

de d7 con la profundidad. Asi mismo, Bertello y Caccin (1990) y Bertello
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et al. (1992) justifican aspectos observacionales en las oscilacién de 5 minutos
en términos de una dependencia con la altura en la fotosfera de las diferencias
de fase entre la velocidad oscilatoria y las perturbaciones termodinamicas, y

atribuyen dicha dependencia al amortiguamiento radiativo de la onda.

En resumen, podemos concluir que la existencia de ondas de gravedad excitadas
localmente por la penetracion de la granulacion en zonas convectivamente es-
tables es necesaria para explicar el efecto borde y la variacion centro-borde de

los bisectores de lineas fuertes fotosféricas tales como la K I 7699.

Contribucion de estas ondas al calentamiento cromosférico

Para tener una estima de la eficiencia de estas ondas de gravedad como un
mecanismo de calentamiento de la cromosfera, calculemos el flujo de ener-
gia transportada por ellas. El flujo de energia vertical ®, promediado sobre
un periodo, para una onda gravito-actstica monocromética y adiabatica en un

medio isotermo, estd dado por (Mihalas y Mihalas, 1984):

_ pjwy +prwy Po(OWW* a*wk,
N 4 T 2(w? — a2k2)

P,
donde p,(0) es la densidad no perturbada en 7 = 1.

Cuando consideramos dos ondas que difieren sélo en el signo de k,, e intro-

ducimos un término de correccién de fase Apyy, p1 vy wy estan dados por:

b = poe BT |t (W — kot + koz) i (Wt + ko + kzz)] DeiApw

ol (Wt =k + ko2) o i (Wt + ke + K22) |y

_ 2
w, =e 2H

y sustituyendo en (pjw; +piw;)/4 obtenemos la siguiente ecuacion para el flujo
de energia vertical:

_ 2p,(0)WW*aPw

o,
w? — a?k?

-2
cos? (kp) [kz cos Apyy — 7

2H7 sin pr]
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donde el término cos®(k,z) hace a esta férmula dependiente de .

Tomando Apyy = Ay para mantener la diferencia de fase de 90° entre las
fluctuaciones p; y uy, hemos hecho los cédlculos del flujo de energia promediado
en x, ®,, para el caso de la onda A con 0/, & 29.5° y 0, =~ —38° (Ayw =
—125°) utilizada anteriormente y que era la que mejor reproducia el efecto
borde y los bisectores de la linea K 1 7699. Los resultados son 0.13x10°% y 0.54 x

257! para W en 7 = 1 igual a 15 y 30 m/s, respectivamente. Los

105 erg cm™
valores obtenidos estan en conformidad (aunque ligeramente inferiores) con
la cantidad de ~ 10%rg - em™2 - 571, estimada por Athay y White (1978),
Anderson y Athay (1989) y Stiz (1989) para compensar las pérdidas radiativas

de la cromosfera en calma.

6.4 Bisector en el centro del disco solar

En el apartado 6.3.2 hemos visto como la inclusién de una onda acustico gra-
vitatoria permite reproducir el efecto borde de las lineas fuertes K I 7699 y Fe
[ 5576, asi como la variacion centro-borde de la forma del bisector para la linea
de potasio. Sin embargo creemos que la reproduccion de la forma del bisector
es susceptible de mejora si tenemos ademas en cuenta que la simulacion de los
bisectores de las lineas Fe I 5576 y Fe I 5635 no es satisfactoria en comparacion
con las observaciones. Por ello, vamos a plantear la inclusién de nuevos meca-
nismos que, sin alterar nuestros logros en la reproduccion del efecto borde de
las lineas fuertes, completen el escenario dindmico de la fotosfera permitiendo
un ajuste mas fiel del bisector tanto en el caso del potasio como en las dos
lineas del hierro, y por razones de simplicidad focalizaremos nuestro esfuerzo

en el centro del disco solar.
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6.4.1 Influencia en el bisector de las caracteristicas de

una observacion. Interpretaciéon tedrica

En la Fig.6.8 presentamos todos los bisectores absolutos (referidos a la longitud
de onda de laboratorio ubicada en la abcisa 0) observados en el Sol en calma
en p = 1 correspondientes a las campanas de Locarno y Kitt Peak (KQI,
KQ2, LQ2, LQ4, LQ3, LQ6, LQ5, LQ1, LQ18, LQ19, LQ20). Se han incluido
también los bisectores LM1, LM2 y LM3 observados sobre mottles en u = 1.
A la vista de la figura podemos establecer a grosso modo cuatro familias o
grupos en las formas del bisector, y a priori ninguna relacién entre su forma y

su desplazamiento:

El Grupo 1, que contiene 4 bisectores de las observaciones de Locarno con

”, con ausencia de desplaza-

forma de linea recta inclinada en la forma ” \
mientos al rojo de los niveles superiores del bisector frente a los inferiores

(linea continua en la Fig.6.8.a).

El Grupo 2, correspondiente a dos bisectores de Kitt Peak (linea discontinua en
la Fig.6.8.a); es una modificacién del grupo anterior en los niveles superiores

del bisector, donde se curva hacia el rojo.

El Grupo 3, que contiene 4 de los bisectores de Locarno cuya parte inferior es

esencialmente vertical curvandose después hacia el azul en los niveles superio-

res (Fig.6.8.b).

El Grupo 4, correspondiente a 4 de los bisectores de Locarno, que presentan
una tipica forma de “C”. Dos de estos casos (linea de puntos en la Fig.6.8.c)

corresponden a observaciones realizadas sobre sendas mottles.

Las diferencias morfolégicas apreciadas en estos bisectores pueden ser atribui-

das a varios factores. Las condiciones fisicas en cualquier punto del Sol, en
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linea discontinua= observados en Kitt Peak; linea de puntos= observados en mottles en

Locarno. Para mas detalles ver el texto de la seccion 6.4.1
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este caso el centro del disco solar en calma, pueden presentar cambios tem-
porales de largo o corto periodo (mesogranulacién, supergranulacién, oscila-
ciones, etc...) que podrian explicar algunas de las discrepancias mostradas. Asi
mismo, pueden influir las diferencias en los parametros caracteristicos de una
observacién: area total sobre la que se integra, nimero de espectros promedia-
dos, resolucién temporal, caracteristicas pecualiares del instrumento utilizado,
etc... Areas de integracion pequenas u observaciones de corta duracion pueden
dar lugar a promedios defectuosos, en espacio o tiempo, de los fenémenos so-
lares. Todos estos efectos, actuando juntos o separadamente, hacen dificil
la definicién de un bisector tipico de la linea espectral en estudio para una

posicion p dada.

Trataremos de reproducir cualitativamente tanto la forma como el desplaza-
miento de los bisectores de la Fig.6.8 haciendo uso, en nuestro modelo, de
mecanismos fisicos claramente identificados en la fotosfera solar y que pasamos

a describir a continuacion.

i) Relacion entre las dreas granular e intergranular o entre las velocidades

verticales ascendentes y descendentes

Es reconocido que el campo de velocidades granulares es el principal con-
tribuyente a la forma del bisector en la mayoria de las lineas espectrales. En
los apartados anteriores referentes a la sintesis de la linea, siempre hemos
supuesto que la proporcién de areas granular e intergranular es del 50% y que
las velocidades ascendente en el granulo y descendente en el intergranulo sélo
difieren en signo.

Hanslmeier et al. (1990, 1991) observan perfiles de lineas en las regiones granu-
lar e intergranular separadamente. Sus bisectores muestran diferencias mor-

folégicas sustanciales en uno y otro caso. Esto nos ha sugerido la idea de
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cambiar la proporcién de areas granulo-intergranulo para ver como influye
esta modificacion en la forma del bisector del perfil integrado. En paralelo a
las 4dreas también se han modificado las velocidades granular e intergranular
en cada nivel de la atmoésfera solar, de acuerdo con la ecuacién de continuidad
en la aproximacién de fluido incompresible.

El 4rea relativa granular se ha cambiado en el rango 40% -60%, haciendo
ademas la simplificacion, debido al caracter cualitativo de los calculos de este
apartado, de que la distribucién de valores para cada parametro atmosférico
granular, 3 , a lo largo de una celda no es sinusoidal, sino que es una funcién
escalonada de la forma 8(z) = 3 + rms(8) (correspondiendo +/— a granu-
lo/ intergranulo). Ademds, las velocidades granulares e intergranulares se han
multiplicado por los factores convenientes en funcion de la relacién de areas
tomada, imponiendo ademas la condicién de que se conserven los valores de la
rms de las velocidades verticales dadas por el modelo de Nelson en cada nivel.
Podria darse el caso de que relaciones de drea distintas del 50 % no fueran
un efecto solar real sino meramente observacional, debido por ejemplo a una
seleccion de areas de integraciéon muy pequenas que cubran una proporcion
no equilibrada estadisticamente de drea granular e intergranular. Para acer-
carnos a esta posibilidad hemos realizado también la prueba de cambiar la
proporcion de areas pero sin modificar la velocidad, es decir, suponiendo que
las velocidades verticales ascendentes y descendentes sélo difieren en signo. De
esta manera podemos simular bisectores obtenidos con promedios defectuosos
en area, debido a medidas muy locales como podria ocurrir en algunos de los

ejemplos de las campanas de Locarno.

Los efectos que estos experimentos numéricos producen sobre el bisector se
manifiestan en sus niveles superiores, desplazandose el punto de maxima cur-

vatura a niveles mas o menos altos, no produciéndose desplazamiento del
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minimo para las lineas fuertes en estudio. En resumen, los cambios de relacion
de dreas granular-interganular gobiernan esencialmente la parte superior del
bisector como puede verse en la Fig.6.9.a,b,c para las tres lineas que estudia-

mos.
ii) Mesogranulacion

Ademads de la granulacion, otros campos de velocidades fotosféricas como la
meso y la supergranulacion podrian tener influencia sobre los bisectores y
desplazamientos de la linea observados. Los flujos verticales de la supergra-
nulacién tienen lugar en puntos muy concentrados de la superficie (de unos
pocos segundos de arco), lo que hace que los flujos horizontales dominen es-
pacialmente en el disco solar sobre los primeros. Este campo de velocidades
horizontales (300 o0 400 m/s) es responsable esencialmente de desplazamientos
globales de las lineas fuera del centro del disco y por lo tanto de la dispersion
en las medidas de su efecto borde (Bonet et al., 1991). En las observaciones
en el centro del disco, la mesogranulacion juega probablemente un papel mas
importante. Su escala espacial (5 - 10 Mm) es mucho més pequena que la de
la supergranulaciéon (~ 30 Mm), por lo que nuestras observaciones con toda
probabilidad estarian afectadas por sus movimientos verticales (November et
al., 1981). Por otra parte el gradiente de las velocidades mesogranulares ver-
ticales, observado en las capas fotosféricas (Deubner, 1989), hace que la meso-
granulacion pueda ser responsable de desplazamientos globales de la linea, y
posiblemente de alteraciones en la forma del bisector.

Los datos para nuestra simulacién de mesogranulacion estdn basados en la
determinacién de velocidades mesogranulares realizada por Deubner (1989),
utilizando dos lineas solares, C T 5380 y Fe I 5383, que se forman en dos
alturas diferentes de la atmésfera, 0 y 200 km por encima de 7 =1 respec-

tivamente. De estas observaciones obtuvo unas rms de velocidades radiales
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Figura 6.9: Bisectores sintéticos en el centro del disco variando el drea relativa gran-
ulo-intergranulo. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea continua de trazo grueso= 50%
; linea de puntos= 60% ; linea discontinua de rayas= 40% ;lineas continuas de trazo débil

s6lo para el potasio= 60% y 40% sin variar las velocidades (desplazadas al azul y rojo

respectivamente respecto de la del 50% )
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mesogranulares de 300 y 200 m/s correspondiendo respectivamente a las al-
turas en el Sol antes citadas.

En este trabajo hemos supuesto que la variaciéon de la rms con la altura en la
atmosfera solar es lineal tomando los valores dados por Deubner en las alturas
de formacion de las dos lineas estudiadas por él. Sumando o restando estas
velocidades a las granulares hemos construido dos médulos granulares con un
flujo mesogranular ascendente o descendente respectivamente. Para emular
observaciones que estén afectadas parcialmente por flujo ascendente y descen-
dente en la atmosfera, hacemos una suma pesada con distintos porcentajes de
las lineas que se obtienen en ambos modulos.

En la Fig.6.10 se observan los resultados de la superposiciéon de granulacion
con distintas relaciones de area granular-intergranular y de mesogranulacion
en el supuesto de estar observada en un 100% de flujo ascendente o 100% de
descendente. Con otras proporciones de flujo ascendente y descendente resul-
tarian figuras intermedias.

La variacion producida por la mesogranulacion consiste en un desplazamiento
global de todo el bisector afectando por consiguiente a la determinacion del
efecto borde. En las lineas fuertes ademds ocasiona una ligera modificacion de

la inclinacion del bisector que afecta esencialmente a los niveles mds bajos.
iii) Ondas acistico-gravitatorias

Otro campo de velocidades macroscopicas que puede modificar tanto la
forma como el desplazamiento de una linea es el producido por algin tipo de
movimiento ondulatorio. Por consiguiente, hemos anadido a las simulaciones
anteriores de la granulacion los calculos correspondientes a una onda acustico-
gravitatoria con las mismas caracteristicas descritas en la seccién 6.3.2 (caso
en que se desplazaba el minimo hacia el rojo), con una longitud de onda hori-

zontal de A\, =750 km, pero en este caso con una amplitud en las fluctuaciones
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Figura 6.10: Bisectores sintéticos absolutos de las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635 con-
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del centro= sin flujo mesogranular.
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de la velocidad vertical de 20 m/s en 7 =1.

El efecto producido sobre el bisector en las lineas K I 7699 y Fe I 5576 esta
localizado especialmente en los niveles mas bajos del bisector, y por tanto
afecta también al desplazamiento del minimo de la linea, lo cual resulta un
comportamiento 16gico puesto que la amplitud de las fluctuaciones crece ex-
ponencialmente con la altura en la atmosfera solar. En la linea Fe I 5635 el
efecto producido por esta onda es casi nulo debido a que su altura de formacion
se localiza en zonas méas profundas de la atmédsfera, donde la amplitud de las
oscilaciones de los pardmetros atmosféricos es practicamente despreciable.

En la fig.6.11 se muestran los bisectores que resultan del efecto combinado de
granulacion + mesogranulacién (linea continua) y granulacién + mesogranu-

lacién + onda (linea de puntos) para las tres lineas en estudio.
iv) Microturbulencia

Modelos tedricos de Stein y Nordlund (1989), y Cattaneo et al. (1991) desta-
can la presencia de fuertes flujos de materia en la zona intergranular. Holweger
y Kneer (1989) encuentran un incremento de la anchura de lineas espectrales
en las regiones intergranulares frente a las granulares, y recientemente Nesis
et al. (1992) deducen de sus observaciones espectroscépicas la necesidad de
aumentar la microturbulencia en la atmosfera en una banda por debajo de una
altura de 150 km sobre 7 =1.

En la linea de estas investigaciones hemos hecho nuevas simulaciones de bisec-
tores en las que hemos dejado la microturbulencia constante con la altura, y
con un valor de 1 km/s, pero reforzando sus valores hasta 2 km/s en la regién
intergranular desde z = 0 (7 = 1) hasta z = 150, 250, 350 y 500 km por
encima de 7 =1 . En la Fig.6.12 hemos superpuesto los bisectores calcula-
dos considerando granulacion y este modelo de microturbulencia en los cuatro

rangos de altura supuestos. Se observa que los efectos producidos sobre los
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bisectores son cualitativamente similares a los producidos por un incremento
de las velocidades descendentes en el caso ya comentado de un aumento de
area granular. Los bisectores obtenidos para valores de microturbulencia re-
forzados hasta 150 km parecen ajustar bastante bien a las observaciones de las

tres lineas en estudio.

Otro posible pardmetro a tener en cuenta por sus efectos sobre la forma y des-
plazamiento del bisector es el tamarnio horizontal de la celda granular (Steffen
et al., 1989) , que nosotros hemos mantenido constante en nuestros célculos
en toda esta seccién (igual a 1500 km) porque sus efectos sélo se dejan notar

en posiciones fuera del centro del disco.

Si tenemos en cuenta todas nuestras observaciones de la linea K I 7699, el
intento de definir un bisector ”tipico” para esta linea, tal como hemos dicho
anteriormente, presenta serias dificultades. Las medidas efectuadas segura-
mente estan influidas por varios factores que colaboran a que la forma y el
desplazamiento del bisector sea diferente de unas observaciones a otras (de
hecho algunas formas obtenidas en las diferentes simulaciones mostradas re-
producen cuando menos cualitativamente las de los bisectores individuales de
la Fig.6.8):

a) la zona integrada sobre el Sol en una observacién particular puede presentar
una peculiar relacién de areas granular-intergranular, sobre todo en los casos
de pequeno diafragma de campo, y posiblemente mayor o menor influencia de
la microturbulencia como consecuencia de ello.

b) Una observacién concreta puede estar situada en un lugar determinado de
un mesogranulo que tenga un flujo ascendente en esos momentos, o descen-
dente, o una cierta mezcla de ambos.

¢) La duracién de cada observacién es variable, por lo que los promedios tempo-

rales en algunos casos podrian ser defectuosos quedando el bisector promedio
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afectado por oscilaciones incompletas de una onda.

d) Los instrumentos con los que hemos trabajado en las campanas de Locarno
y Kitt Peak son diferentes, por eso no deben ser descartados los efectos instru-
mentales, a pesar de que en ambos casos se ha tratado de corregir tales efectos

por métodos similares.

6.4.2 Bisector promedio

Teniendo en cuenta todos los aspectos que acabamos de mencionar, son mas
fiables para la obtencion de un bisector tipico de la linea de potasio en obser-
vaciones de baja resolucion, los resultados obtenidos en Kitt Peak, ya que la
zona del sol integrada en una medida era una ventana cuadrada de dimension
5"x 5" o0 un promedio de todas los de Locarno puesto que fueron obtenidos
limitando la rendija del espectrografo con diafragmas de campo que reducian
la longitud de la rendija a 4", 8" o 40" sobre el Sol.

La Fig.6.13.a muestra en tridngulos el promedio de todos los bisectores ab-
solutos obtenidos en el centro del disco en Locarno (ver Fig.6.8 bisectores
en linea continua o de puntos), y en cuadrados el promedio de los dos ejem-
plos también absolutos observados en Kitt Peak en modo normal de operacion
(hemos descartado uno en modo cociente) en el centro del disco (bisectores
en linea discontinua en la Fig.6.8). Se observa una forma muy parecida en
ambos bisectores medios, y un desplazamiento absoluto muy similar en todos
los niveles del bisector. Hemos representado también los bisectores promedio
de las observaciones, en el centro del disco, de Brandt y Solanki (1990) para
las lineas de Fe I 5576 y 5635 A (drea de integracién = 5 x 25”2 y tiempo
de integracién 13.7 min.) y de Cavallini et al.(1986a) (drea de integracién =
1.1 x 22.9"?) para la Fe 5576, todos ellos relativos al minimo ante la incer-

tidumbre de los desplazamientos absolutos de estas lineas del hierro.
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Figura 6.13: Regiones en calma en el centro del disco: a) Promedio de los bisectores absolutos
observados en Kitt Peak (cuadrados) y en Locarno (tridngulos) para la linea K 7699. Posicién
de laboratorio en 0 m/s; b) bisector promedio referido al minimo de Brandt y Solanki (1990)
(cuadrados) y de Cavallini et al. (1986a) (diamantes) para la linea Fe 5576; c) bisector promedio

de Brandt y Solanki referido al minimo para la linea Fe 5635.
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Con algunos de los procesos fisicos descritos en el apartado anterior (meso-
granulacién, proporcién variable de drea granular, onda, microturbulencia)
podemos reproducir cada uno de los bisectores individuales observados que
mostramos en la Fig.6.8. Basandonos en los, ahora conocidos, efectos pro-
ducidos sobre el bisector por cada uno de los citados procesos separadamente,
pretendemos conseguir una combinacién adecuada de los mismos para repro-
ducir el bisector promedio observado que presentamos en la Fig.6.13.

Con esta finalidad hemos hecho distintas pruebas y en la Fig.6.14.a mostramos
uno de los mejores ajustes obtenidos para la linea de potasio, que corresponde
a los efectos combinados de microturbulencia reforzada con el valor de 2 km/s
desde 0 hasta 150 km por encima de 7 = 1 como se ha expuesto en el apartado
iv de 6.4.1 y a la onda descrita en iii de 6.4.1. En la figura se observa la
similitud en forma y desplazamiento absoluto entre la simulacién y las observa-
ciones, encontrandose minimas diferencias entre los desplazamientos absolutos
en todos los niveles del bisector sintético y el observado (existe otro bisector
sintético que ajusta con una calidad similar a los bisectores observados del
potasio y que corresponde a un célculo realizado con una proporciéon de area
granular del 60% y la misma onda anterior, pero el resultado no es bueno para
las lineas del hierro).

Como comprobacién de que el parecido entre simulaciéon y observacion no es
exclusivo de la linea de potasio que tiene sus propias caracteristicas, hacemos
la sintesis, con los mismos supuestos en el modelado, de las lineas Fe I 5576 y
Fe I 5635 que ya hemos dicho que se forman en alturas diferentes en el Sol.
Los resultados para estas lineas estdn mostrados en la Fig.6.14.b,c junto a los
bisectores observados desplazados, en este caso arbitrariamente, debido a la
incertidumbre en las estimaciones de su posicién absoluta que se encuentran

en la literatura, y como se observa, el parecido también es cualitativamente
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Figura 6.14: a) Promedio de los bisectores absolutos observados en Kitt Peak (cuadrados) y en
Locarno (tridngulos) en el centro del disco para la K 7699; b) bisector promedio de Brandt y Solanki
(1990) (cuadrados) y de Cavallini et al. (1986a) (diamantes) para la linea Fe 5576 desplazados arbi-
trariamente; c) bisector promedio de Brandt y Solanki para la Fe 5635 desplazado arbitrariamente.
Linea continua en a, b y c= bisectores sintéticos absolutos obtenidos con microturbulencia reforzada
(2 km/s) en el intergrénulo desde 0 hasta 150 km por encima de 7=1 mds una onda de gravedad

(ver texto). Posicién de laboratorio en 0 m/s.
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bueno. Estos resultados reafirman la validez de nuestro modelo como una
buena aproximacion a los mecanismos fisicos vigentes en la atmosfera solar en

todas sus profundidades.

El proceso que acabamos de describir para mejorar la forma del bisector medio
en el centro del disco, no afecta de una manera sustancial a la reproduccion
del efecto borde de las lineas K I 7699 y Fe I 5576 (ver seccién 6.3.2): la
microturbulencia la hemos modificado en zonas que afectan a la parte superior
del bisector, sin cambiar el nicleo de la linea; y la onda de gravedad que hemos
utilizado, aunque modifica la parte baja del bisector, es precisamente el mismo
mecanismo que nos permitia modelar correctamente el efecto borde de lineas

fuertes.

En esta seccion hemos retomado el problema de mejorar el ajuste de los bi-
sectores observados en el centro del disco solar, que resultan tanto de cada
observaciéon individual como del promedio de todas ellas. Para la linea K 1
7699 hemos encontrado, atendiendo a su forma, diversas familias de bisectores
individuales, interpretando estas diferencias morfologicas en base a las pecu-
liaridades de cada observacion: influencia variable de la mesogranulacion o de
las ondas, promedios espaciales o temporales defectuosos, etc... Considerando
nuestro bisector observado promedio de la linea K 17699 y los bisectores medios
de las lineas Fe I 5576 y Fe I 5635 extraidos de la literatura, hemos conseguido
un ajuste satisfactorio en el centro del disco, concluyendo que: la contribucion
diferencial de la microturbulencia en el granulo e intergranulo (aumento en
la zona 0 - 150 km por encima de T = 1 en el intergranulo) se ha revelado
como un factor decisivo en la reproduccion de la forma de los niveles altos del
bisector medio, mientras que de nuevo las ondas acusticos-gravitatorias de-
sempenan un papel decisivo en los niveles bajos de las lineas fuertes.

Un modelado mas refinado de la dependencia de la microturbulencia con la



Cap.6 DINAMICA DE LAS REGIONES EN CALMA 173

profundidad en el granulo e intergranulo, asi como la inclusién de los efectos
de amortiguamiento radiativo en las ondas de gravedad nos permitird en un
futuro trabajo modelar la forma del bisector en otras posiciones del disco solar

con analoga fidelidad a como se ha hecho en el centro.

6.5 Variacion centro borde de otros parame-

tros de la linea

En la Fig.6.15 comparamos la variacion centro-borde de los parametros in-
tensidad del minimo, anchura equivalente y FWHM para la linea K I 7699 en
el Sol en calma que resulta de las observaciones y de la simulacion numérica.
La linea de trazo débil muestra los resultados obtenidos con los supuestos de
la secién 6.3.2 (onda actistico-gravitatoria y microturbulencia constante de 0.8
km/s). En linea gruesa mostramos los resultados para el caso contemplado en
la seccién 6.4.2 (onda acistico-gravitatoria de mayor amplitud, y microturbu-
lencia de 2 km/s desde 0 a 150 km por encima de 7 = 1 en el intergranulo y
1 km/s en el resto). Los resultados de la sintesis reproducen cualitativamente
la tendencia de la variacion centro-borde hasta ~ p = 0.4. El segundo modelo
proporciona valores mas cercanos a los observados.

En la Fig.6.16 hacemos una comparacion similar para los parametros propues-
tos por Balthasar (1984) observados y calculados en los dos mismos supuestos
anteriores. De nuevo el segundo modelo reproduce mejor, en general, los val-
ores y la tendencia de variacién observados, en posiciones no muy cercanas al
borde solar.

También en la variacion centro-borde de los parametros que acabamos de estu-
diar se confirma de nuevo la importancia de la inclusién de una onda actstico-

gravitatoria, y de un refuerzo diferencial de la microturbulencia en la zona



174 Cap.6 DINAMICA DE LAS REGIONES EN CALMA

0.30[ ]
028+ evieeeees TR IR o
5022 AN AR A ]
< L . i
E i
>—<E' —
0100 o ]
0.2 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
a) 1—p
270
- F - ]
E i 3 3 3 3 1
o : : : : : 1
7 B0 S S S
S L ! ! ! ! ! ,
> . . . . . m]
5 T | | o e B 1
g L0 g ]
3 r 5] o . . 1
i< L ‘ ‘ ‘ ‘ i
S ! ! : !
= L L i
< /// ‘
1200
-0.2 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
b) 1—p
270
o RO SR o g
g | ! ! ! : o i
- i 3 3 3 =R |
= r ! ! ! E ]
=t | o, 4 B ; .
B 170 g SRR .
L ]
1200 b ]
-0.2 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Figura 6.15: Variacién centro-borde en los pardmetros de la linea K T 7699 con el Sol
en calma. Cuadrados= observaciones de Kitt Peak. Simulacién: linea débil= resultados
obtenidos con una onda de gravedad y microturbulencia constante de 0.8 km/s; linea gruesa=
resultados obtenidos con microturbulencia reforzada (2 km/s) en el intergranulo desde 0
hasta 150 km por encima de 7=1 méas una onda de gravedad. Ver texto para mas informacién.
a) Intensidad del minimo; b) anchura equivalente; ¢) FWHM.
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Cuadrados= observaciones de Kitt Peak. Simulacién:

linea

débil= resultados obtenidos con una onda de gravedad y microturbulencia constante de 0.8

km/s; linea gruesa= resultados obtenidos con microturbulencia reforzada (2 km/s) en el

intergranulo desde 0 hasta 150 km por encima de 7=1 més una onda de gravedad. Ver texto

para mds informacién.
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del intergranulo para ajustar mejor las observaciones en posiciones no muy
alejadas del centro del disco. Queda pendiente para un futuro trabajo, como
hemos dicho en el apartado anterior, el refinamiento en el modelado de la
microturbulencia con la profundidad, y la consideracién del amortiguamiento
radiativo en las ondas para reproducir mejor las observaciones en posiciones p

alejadas del centro del disco solar.



Capitulo 7

Dinamica de las regiones

faculares

7.1 Introduccion

En este capitulo, que es una continuacion légica del anterior, trabajaremos en
la sintesis de una linea solar en regiones faculares (RF) en el centro del disco,
en un intento de reproducir los resultados observacionales. Detallaremos las
modificaciones que se hacen en el cdédigo numérico para este caso especial y
las nuevas aproximaciones y modelos de atmdsfera utilizados (seccién 7.2).
En la seccién 7.3 compararemos los resultados sintéticos de la linea con las
observaciones en el centro del disco, describiendo los fenémenos fisicos de la
atmoésfera solar que influyen en la forma del bisector; asi mismo se incluye un
estudio del comportamiento de los perfiles fotométricos de nuestro modelo de
regién facular (RF).

En este estudio tomaremos como referencia nuestras observaciones en regiones

177
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faculares de la linea K I 7699 y las de Brandt y Solanki (1990) para las Fe I
5576 y Fe I 5635.

7.2 Aproximaciones y Modelos utilizados

En los anos 60 se observo un debilitamiento en la intensidad del minimo de
lineas espectrales que coincidia con un incremento en el brillo del continuo
(Sheeley, 1967; Beckers y Schroter, 1968), y posteriormente se descubrié que
este efecto estaba asociado con la existencia de concentraciones magnéticas
a pequena escala (Livingston y Harvey, 1969; Stenflo, 1973). Dunn y Zirker
(1973) y Simon y Zirker (1974) identificaron las faculas (zonas de brillo re-
alzado) situadas en el borde solar con los llamados filigrees. Estas estructuras
se observan individualmente en el centro del disco y han sido asociadas con
campos magnéticos a pequena escala - tubos de flujo - aunque recientes ob-
servaciones (Keller, 1992) han mostrado que no siempre es asi; se encuentran
situadas en los bordes de las celdas de la supergranulacién formando la red
cromosférica, y su proporciéon numérica se encuentra incrementada cerca de

las manchas solares formando las regiones faculares.

7.2.1 Caracteristicas generales del modelo

Para obtener simulaciones de lineas en zonas faculares hemos construido una
atmosfera con dos componentes: una componente magnética (tubo de flujo),
y otra no magnética (granulacién fotosférica circundante). La resolucién de la
ecuacion de transporte se hace en la “aproximacion de campo débil” detallada
en la seccion 5.6.1, obteniendo como resultado los perfiles I y V de las lineas.
Para la simulacién del tubo de flujo magnético despreciamos las fuerzas de

tension magnética y la componente horizontal del campo magnético, es decir,
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haremos la aproximacion llamada de tubo delgado, por lo que se supone que
la diferencia de presiones entre el interior y exterior del tubo es exactamente

la presion magnética, y se podrd escribir:

%@+i?:ﬁ@

de esta manera obtenemos el valor del campo magnético B(z) en todas las
profundidades de la atmésfera a partir de las presiones, considerandolo cons-
tante dentro del tubo en la direccion . Haremos la suposicién de que el flujo
magnético es constante con la altura, y en el supuesto de que el tubo sea

circular y su radio en la profundidad z valga r(z) , su valor sera:
® = cte. = mr*(2)B(2)

Fijando el radio del tubo a una cierta profundidad de la atmoésfera, por ejemplo
en 7 =1, o bien en la tltima capa considerada, obtenemos ®, y por consiguiente
la distribucién de los radios a través de la atmédsfera es decir la geometria del

tubo de flujo, resultando que sus paredes se expanden con la altura segtn la

La forma del tubo depende pues de las presiones en el interior y en el exte-

expresion:

rior del tubo, es decir, de los modelos concretos de atmoésferas magnética y
no magnética que utilicemos. Para la atmodsfera media exterior usamos, como
en los calculos para las regiones en calma, el modelo VAL-C, extendido hacia
capas mas profundas de la atmosfera incorporando la parte superior del mode-
lo de conveccién de Spruit (1977); y para las fluctuaciones de los parametros
termodinamicos correspondientes a la granulacién usamos en primera aproxi-
macién el modelo de Nelson tal como hemos descrito en el apartado 6.2.

En cuanto a la parte magnética, existen en la literatura varios modelos de
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atmosferas de tubos de flujo, unos estdn obtenidos mediante estudios de per-
files espectrales I, o de la variacién centro borde de la intensidad del continuo,
y otros estan basados en el estudio de los perfiles V de Stokes. En nuestra
simulacion la atmésfera en el interior del tubo de flujo fué tomada de Solanki
(1989b) (modelo obtenido basado en los perfiles de V) después de hacer varias
pruebas con los dos modelos de Walton (1987), y con el de Chapman (1979)
(ambos basados en perfiles de I) y comprobar que los perfiles de V resultaban
mejor simulados frente a los observados para lineas conocidas (por ejemplo
Fe 1 5250) ( Ver Solanki, 1987, 1989¢ para saber mas detalles y generalidades
sobre modelos de tubos de flujo).

Con estas dos atmosferas hemos construido un mddulo de cdlculo de dos com-
ponentes (ver Fig.7.1), en las dimensiones z , z , en donde la zona magnética
corresponderia a una seccién longitudinal a lo largo de un diametro, del tubo
de flujo calculado anteriormente, y la zona no magnética estaria ocupada por
una celda granular con las fluctuaciones en z , z ya descritas en la seccién 6.2.
La longitud total de este médulo la hemos tomado de 1500 km y el didmetro
del tubo de 150 km a una profundidad de 160 km por debajo de 7 =1. El
tubo de flujo lo hemos colocado ocupando el centro del intergranulo y el resto
del espacio de este moddulo, en la direccién x, esta ocupado en todas las alturas
z por una celda granular completa. El tamano correspondiente a esta celda
granular varia con la altura conforme el tubo se ensancha, desde 1350 km en
el fondo de la estructura, hasta 990 km en la zona del minimo de temperatura.
Asi se obtiene que la celda granular tiene un tamano més pequeno en la region
facular que en la fotosfera en calma (habiamos supuesto que era de 1500 km en
la seccién 6.4.1), lo que concuerda con las observaciones de Title et al. (1989,
1992) (ver Capitulo 1), y resulta ademds que en la celda granular la divisién

entre granulo e intergranulo no es una linea vertical en profundidades, como
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Figura 7.1: Mddulo de regién facular. El tubo de flujo magnético corresponde a la zona
sombreada y el centro del granulo esté sefialado con linea de puntos.

se puede ver en la Fig.7.1.El desplazamiento vertical de la atmosfera del tubo
frente a la fotosfera que lo rodea, viene determinado por el valor de la depresiéon
Wilson, que hemos supuesto que es de 130 km. Asi la capa correspondiente
a 7 =1 en el tubo de flujo estard situada 130 km por debajo de 7 =1 en la
fotosfera circundante.

Dentro del tubo hemos supuesto que todas las cantidades atmosféricas per-
manecen constantes en la direccién horizontal = , que la microturbulencia
toma el valor de 1 km/s, constante con la altura z , y que no existen campos

de velocidades en su interior.

Para obtener el perfil de una linea en un modulo de estas caracteristicas hemos
hecho mas pequeno el intervalo de muestreo que en las simulaciones en regiones
no magnéticas (seccién 6.2), tanto en la direccién x que ahora es de 18.75 km,
como en la direcciéon z que pasa a ser de 5 km. La razén de este cambio se

debe a que la presencia del tubo introduce discontinuidades en los parametros
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atmosfericos en ambas direcciones que afectan a la estabilidad de los resul-
tados numeéricos, sobre todo en lo concerniente al estudio de la rms de las

fluctuaciones de brillo del continuo, perfiles V, etc.

Con la eleccién que hemos hecho de las atmoésferas interior y exterior al tubo,
el campo magnético dentro del tubo calculado a la altura de 7. = 1 del Sol
en calma es de 1300 G (1800 G en 7. = 1 dentro del tubo), disminuyendo con
la altura hasta tomar el valor 160 G en la capa correspondiente al minimo de
temperatura; el valor del flujo magnético, ® , resulta ser de 3.3x10'7 Mz , que
es comparable al que obtiene Walton (1987) con sus modelos (4—4.5x 10*" Mz
), 0 al valor 4.4 x 10'" Mz obtenido por Mehltretter (1974).

7.2.2 Modificacion de la funcion fuente de la linea en

el tubo de flujo

Siguiendo los mismos razonamientos que hicimos con el Sol en calma, los
calculos generales correspondientes a equilibrios de ionizacién y excitacion los
seguimos haciendo en condiciones de L.T.E.; pero la correcciéon que haciamos
en el Sol en calma para la funcién fuente en la linea, utilizando los coeficientes
de alejamiento obtenidos por de la Reza y Miiller (1975), ahora se complica
en presencia de un campo magnético. Tales coeficientes eran validos para
una atmosfera solar en calma, y en funcion de esa atmosfera nosotros los ex-
presabamos en definitiva como dependientes de la profundidad z .

En el presente caso, al cambiar sustancialmente la atmésfera dentro del tubo
respecto de la que se empled para deducir tales coeficientes, no seria una buena
aproximacion evidentemente seguir utilizandolos, y por tanto habra que recu-
rrir a otras consideraciones.

Supongamos un modelo atémico esquematico de dos niveles, entre los cuales
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pueden existir transiciones radiativas y colisionales. Este modelo, ain siendo
muy simple, puede darnos una buena descripcion para aquellas lineas que se
excitan desde el nivel base en las cuales el acoplamiento al continuo resulta
débil (Mihalas, 1970, p.354). Este es el caso de la linea K I 7699 en estudio,
puesto que es de resonancia. Si se supone ademas que no hay otras fuentes
de emision o absorcién en la frecuencia de la linea, y que hay redistribucion
completa de fotones, se puede hacer la siguiente aproximacién (que es sélo
rigurosamente valida en el caso particular de una atmosfera planoparalela de
temperatura constante) para la funcién fuente de la linea en la superficie del

Sol, (ver por ejemplo Mihalas, 1970, p.364):

!

donde B(r = 0) es la funcién de Planck en la superficie, ¢ = li T
5
N.Q
o 2 21 (1 _ eth12/kT) , siendo N, la densidad electrénica, 251 el ritmo
21

de las excitaciones colisionales (que varfa esencialmente en funcién de /T ),

y As; el correspondiente coeficiente de Einstein. Ahora bien, en nuestro caso

!

se puede considerar &' < 1 (ver Mihalas, 1970, p.355) por lo que ¢ =~ &' .

—hlllz/k)T

Ademas el término e ~ 0.02 , por lo que lo despreciamos frente a 1 y

podemos escribir finalmente:

~ NeQQI
A21

Por tanto
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[Q
Llamando a = A—21 y poniendo subindices T para el tubo de flujo, y Q para
21

el Sol en calma, en la superficie de ambas atmosferas se tendra:

(5 25)
(02w, =%

donde ademas hemos supuesto que el valor de a es el mismo dentro del tubo

a NeT

y fuera de él, puesto que ar/ag = (Tr/Tg)* ~ 1 .

De estas expresiones se deduce:
S;(0) _ S;(0) N.r
B(r=0)), B(r=0)/,\ Neg

(=), %

son los coeficientes que han sido estimados por de la Reza y Muller (1975)

donde

para el Sol en calma y que hemos utilizado en los calculos anteriores. De
esta manera obtenemos el cociente entre S; y B en el tubo en funcién de

parametros conocidos.

Ahora bien, shasta qué profundidad es vdlida esta aproximacion de superficie?

(), = ol 32 = a2

La forma de esta funcién g¢(z) se mantiene aproximadamente paralela a fq (%)

desde la primera capa considerada hasta la zona donde aproximadamente 7;
=1, pero conforme nos acercamos a las zonas mas profundas de la atmosfera
no converge a 1, es mas, se aleja fuertemente de este valor, lo cual significa
que la suposicién adoptada deja de ser véalida. Por consiguiente consideramos
buena esta aproximacion de superficie desde la capa correspondiente al minimo

de temperaturas hasta la correspondiente a 7; =1 dentro del tubo. Debemos
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construir ahora la funcién fuente en la linea en el resto de la atmodsfera del

tubo.

Consideraremos que la profundidad de termalizaciéon de la funcién fuente en
la linea en el interior del tubo (profundidad de la atmdsfera del tubo donde la
funcién fuente en la linea alcanza el valor de la funcién de Planck) se encuentra
desplazada en profundidad un valor igual a la depresién Wilson considerada.
Hemos probado a hacer una extrapolacién lineal de g(z) desde la capa corres-
pondiente a 7; =1 hasta la correspondiente a la profundidad de termalizacion
de la linea en el tubo. En el resultado surgen dos importantes objeciones: a) la
recta extrapolada no tiende asintéticamente a 1 en la zona de termalizacion;
y b) en la profundidad de 7; =1 se forma un punto anguloso. Para obviar
estos problemas enlazamos la funcién g¢(z) en 7, =1 con la funcién fg(z)
trasladada hacia capas mas profundas en una cantidad aproximadamente igual
a la depresion Wilson, obteniendo asi una funciéon fuente en la linea que tiende
a 1 en la profundidad de termalizacién. La Fig.7.2 muestra el resultado de

esta operacion.

7.2.3 Simulacién de la resolucién del telescopio

El perfil de intensidad del continuo obtenido a lo largo de un médulo tubo-
celda granular presenta un aspecto como el de la Fig.7.3. En ella se observa un
perfil brillante para el tubo y un perfil més oscuro para la parte correspondiente
a la granulacién. Si miraramos la estructura resultante sobre el plano de la
superficie del Sol se observaria en el centro una zona brillante, que corresponde
a lineas de visién que atraviesan exclusivamente el tubo (cilindro central),
circundada por dos anillos concéntricos: el primero ain mas brillante, y el
segundo mds oscuro, correspondientes a lineas que atraviesan parte de tubo

y parte de granulacién (rayos ”canopy”). Estos anillos son similares a los
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Figura 7.2: Relacién entre la funcién fuente en la linea K I 7699 y la funcién de Planck,
frente a las profundidades geométricas. Linea de puntos= relacién correspondiente al Sol

en calma; linea continua= relacién en una regién facular.

obtenidos en los resultados tedricos de Deinzer et al. (1984b), previamente
propuestos por Caccin y Severino (1979), y aparecen también en modelos de
Spruit (1977) y Osherovich et al. (1983). Deinzer et al. (1984b) dan una
explicacion de este fenémeno en términos de un comportamiento diferencial
entre las variaciones respecto de x, de la temperatura y de la densidad para las
distintas alturas z en los puntos de discontinuidad entre el tubo y su entorno

fotosférico.

Observacionalmente Title et al. (1989, 1992) y Hanslmeier et al. (1991) han
encontrado un decrecimiento de las fluctuaciones de brillo del continuo, junto
con un incremento de la intensidad media en las regiones de faculas, frente a
las regiones en calma localizadas en la misma posiciéon del disco solar, si bien
esto no ha sido verificado por Keller y Koutchmy (1991).

Si en el perfil fotométrico del continuo en nuestro moédulo facular calculamos
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Figura 7.3: Perfil de intensidad del continuo normalizado a su media en las zonas del
espectro de 7699 A, 5576A y 5635 A en un médulo de regién facular.
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su valor medio y las fluctuaciones de brillo, observamos un incremento de la
intensidad media debido a la presencia del tubo de flujo, y un fuerte incre-
mento en la rms de sus fluctuaciones, aunque esto ultimo es contrario a lo que
hemos comentado que se encuentra en las observaciones.

La resolucion de nuestras simulaciones esta limitada por el intervalo de mues-
treo escogido, y corresponde a un valor de 0.05 ”. Ningun telescopio actual
alcanza tal resolucion, y aunque asi fuera, hay que considerar ademas el efecto
perturbador de la atmésfera terrestre. Telescopio + atmodsfera atentian o supri-
men las componentes espectrales de media y alta frecuencia espacial, haciendo
imposible la recuperacién de parte de la informacién, ain empleando sofistica-
dos procesos de restauracién. Para hacer comparables la simulacién numérica
con las observaciones intentaremos reproducir en nuestros resultados computa-
cionales los efectos de deterioro que ejercerian el telescopio + atmésfera en
buenas condiciones de observacion.

La distribucién de intensidad, i(x,y) , en la imagen de un objeto formada por

el telescopio + atmosfera viene dada por la integral de convolucion:

i(r,y) = u(z,y) * p(r,y) = / / u(@',y)o(x — o',y —y)da'dy’  (7.1)

“o0 —00
donde u(zx,y) es la distribucién real de intensidades en el objeto observado, y
©(x,y) es una funcién normalizada que representa el reparto de intensidad en
la imagen que de un objeto puntual de intensidad unidad forma el telescopio
+ atmosfera (esta funcién se refiere normalmente con las siglas PSF de la
expresion inglesa ”Point Spread Function”). La aportacién del telescopio y la

atmosfera a la funcién ¢(x,y) se puede expresar a su vez como la convolucién:

o(@,y) = orer(2,Y) * Patm (@, Y)

siendo Ve ¥V Yarm las respectivas PSFE del telescopio y atmoésfera considerados
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separadamente. La integral anterior (7.1) se podrd escribir por tanto:

i(l’, y) = U(l‘, y) * Sptel(xa y) * QOatm(l’, y) (72)

En el dominio transformado de Fourier la convolucion se convierte en un simple

producto:

[(ga 77) = U(ga 77) Dy (ga 77) ' q)atm(ga 77) (73)

en donde las letras maytsculas denotan a las transformadas de Fourier de las
correspondients funciones con letras minusculas en (7.2).

En el caso de un telescopio tedrico, es decir, solamente limitado por difraccion,
la funcién ¢y no es otra que la funcién de Airy cuya transformada de Fourier
viene dada por la funcién real y con simetria de revoluciéon @ (v) , con v? =
&+’

A A

2 A 2
O(&,n) = Pu(v) = - arccos 51/ — 51/ 1-— (51/) (7.4)

donde A es la longitud de onda, D el didmetro del telescopio y v la frecuencia
espacial en rad™' . Por otra parte Schmidt et al. (1981) establecen que la
PSF de la atmésfera se puede representar aproximadamente como la de un
telescopio tedrico de apropiada apertura.

En nuestro caso el perfil de intensidades en la imagen tedrica no presenta
dependencia en y y podemos aprovechar esta circunstancia para reducir la ex-
presién (7.1) a una sola dimensién. Aplicando las propiedades de conmutacién
en la integral de convolucién, la expresién (7.1) se puede escribir:

(o ole e}

7{0 7{0 u(z)p(x — o',y — y)da'dy’ = Z Z u(z — 2 (2!, y)da'dy' =
(7.5)

= T ato =) [T ot ar| = uta) (0 =i
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siendo ¢* = [ ¢(z,y)dy , funcién que facilmente se puede comprobar que esta

normalizada ya que ¢(z,y) lo estd. En el dominio transformado la ecuacién

(7.5) queda:
I(v) =U(v) - ®*(v) (7.6)

Para determinar I(v) nos falta conocer ®*(v) .
La simetria de revolucion que vamos a suponer en ¢ implica la misma simetria

en su transformada @ , con lo que:

BE0) = | | (e, y)e 0 dydy =

—00 —0O0

= | errits [ o) dy] dr =

—o0 —0o0

= T ¢ (@)e¥inds = &*(¢)

es decir, la funcién de una variable ®* que aparece en la ecuacién (7.6) coincide
con un corte segin un plano axial de la funcién con simetria de revolucién, ®
. Asi pues nuestro problema se ha reducido a una dimension.

Por tanto, para degradar nuestra imagen teérica, u(x) o su transformada U(v)
simularemos, utilizando dos veces la expresién (7.4), una observacién realizada
con un cierto telescopio de didmetro Dy, y una atmédsfera equivalente a un te-
lescopio de apertura D,,. De esta forma obtendremos ®* (&) = @5, (£)-®%,,.(£)
, que sustituida en (7.6) nos permitird obtener I(r) , cuya antitransformada
nos dara finalmente la simulacion del perfil observado. En la seccién 7.3.3
aplicaremos este procedimiento para reproducir las condiciones observacionales

en la determinacion de los parametros fotométricos que caracterizan el perfil

de intensidad del continuo en nuestro modelo de RF.
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Tabla 7.1: Representacién de regiones faculares con distinto filling factor magnético. Ver

texto
0%: T T T T T T T T T T
%: GG T T T T G T T T T
6%: G T T G T T G T T G
5%: G T G T G T G T G T
%: T G G T G G T G G T
2%: T G G G G T G G G G
0%: G G G G G G G G G G

7.2.4 Simulaciéon de la proporcion de area magnética

frente a area observada

En una zona facular observada se define el factor de llenado magnético como la
relacion entre el area ocupada por los elementos magnéticos y el area total de la
zona estudiada. Este factor es variable con la altura en la atmédsfera y normal-
mente se hace referencia a su valor en 7. =1. En nuestro médulo de calculo de
la Fig.7.1 para representar la regién facular, hemos establecido andlogamente
un factor de llenado comparando la dimensién lineal del tubo en 7, = 1 con la
del mddulo entero, obteniendo un valor de aproximadamente el 10 % . Para
simular situaciones con factores de llenado menores haremos distintas mez-
clas de mddulos faculares (Ilamémosles T) con médulos de igual tamano pero
representando granulacién en calma (llamémosles G). El esquema que damos
a continuacién en la Tabla 7.1 representa regiones faculares constituidas por
modulos T y G mezclados en distintas proporciones y que dan como resultado
distintos factores de llenado: Con este proceso de simulacién de faculas pode-
mos estudiar cualitativamente la variacion de los distintos parametros de la
linea en funcién del factor de llenado magnético, en un rango entre el 10% y

el 0% , este ultimo correspondiente a la fotosfera en calma.
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7.3 Bisector en regiones faculares en el cen-

tro del disco solar

7.3.1 Discusion de las observaciones

En la Fig.7.4 presentamos los bisectores absolutos observados en Locarno y en
Kitt Peak correspondientes a regiones faculares proximas al centro del disco
solar, con valores de p comprendidos entre 0.95 y 1 (KP1, LP1, LP13, LP2,
LP4, LP14). En ninguno de los casos disponemos de estimas de los valores de
factor de llenado magnético en la regién observada, por lo que las discusiones
comparativas de los resultados de la simulacion con los de la observacion deben
ser a niveles de comportamientos estrictamente cualitativos.

Atendiendo exclusivamente a las formas que presentan los bisectores de la
figura podemos considerar esencialmente dos familias, y en ambas como carac-
teristica comun, un desplazamiento global de la linea al azul en cuantia variable

no relacionada aparentemente con los dos grupos morfolégicos citados.

El Grupo 1 (lineas de puntos en la Fig.7.4), representado por un bisector
de Kitt Peak (maxima curvatura en ~ 65% del continuo) y dos de Locarno,
presenta la forma caracteristica de ”C”, con desplazamiento al azul en los
niveles medios, respecto de la posicién del minimo, con el punto de maxima
curvatura entre el 50% y 70% del continuo, y un fuerte desplazamiento al rojo

en los niveles superiores.

El Grupo 2 (lineas continuas en la Fig.7.4), que contiene a tres bisectores de
Locarno, que presentan una forma de ”S”, con desplazamiento al rojo respecto
del minimo en los niveles inferiores, con unos niveles intermedios que presentan
una forma esencialmente lineal y vertical, y también como en el grupo 1, un

fuerte desplazamiento al rojo de los niveles superiores.
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Figura 7.4: Bisectores absolutos de la linea K 1 7699 observados en fdculas en el centro del
disco. Linea de puntos: bisectores con forma de “C” (Grupo 1); linea continua: bisectores

con forma de “S” (Grupo 2).

La Fig.7.5.a muestra nuestros bisectores absolutos promedio de la linea K I
7699 en el centro del disco (u entre 0.95 y 1) observados en RC y RF. En las
Figs.7.5.b,c presentamos los bisectores medios de las lineas Fe I 5576 y Fe I
5635 respectivamente, observados por Brandt y Solanki (1990) en el centro del
disco en zonas con diferente factor de llenado magnético; estas observaciones
nos serviran de referencia en nuestras simulaciones. Dada la incertidumbre en
la indeterminacion del desplazamiento absoluto de ambas lineas de hierro, la
posicion de estos bisectores estd referida a la del minimo del bisector medio

correspondiente al Sol en calma.

7.3.2 Factores que pueden modificar la forma de los

bisectores en regiones faculares

La simulacién de bisectores en RF debe presentar aiin mayores problemas que

en RC, debido a que una zona facular consta de una componente magnética y
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Figura 7.5: a) Bisectores medios absolutos de la K 7699 en el centro del disco, en RC (cuadra-
dos= Kitt Peak, tridngulos= Locarno) y en RF (asteriscos= Kitt Peak+Locarno). Posicién de
laboratorio en 0 m/s. b) y c) Bisectores medios de las Fe 5576 y Fe 5635 observados por Brandt
y Solanki(1990) en el centro del disco, en regiones con diferente filling factor (cuadrados = Sol en
calma. Asteriscos= filling factor entre 8 y 12%. Cruces= promedio de todas las zonas faculares).

La posicién de los bisectores del Fe estd referida a la del minimo del bisector en RC.
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otra componente de granulacién circundante en proporcién variable segin el
factor de llenado magnético. No se puede afirmar que el aporte de esta tltima
componente a la forma del bisector sea exactamente igual al del caso de la
fotosfera en calma, puesto que existen evidencias observacionales abundantes
de valores promedio de diferentes pardmetros (tamano de las estructuras, el
brillo medio, la rms de las fluctuaciones de brillo, la rms de las velocidades
etc...), que difieren en las RF respecto de las RC, y que no se pueden atribuir
exclusivamente a la presencia de tubos de flujo. Por consiguiente, como en
el caso ya estudiado del Sol en calma, vamos a describir aqui una serie de
fenomenos fisicos de la atmésfera solar en una RF que podrian contribuir
de diferente manera a la forma y desplazamiento de las lineas espectrales. En
esencia, trataremos de dilucidar si las modificaciones del bisector y propiedades
fotométricas en las RF se deben a una mera insercién de elementos brillantes
(tubos de flujo magnético) en un campo de granulacién semejante al de las RC
y/o a una perturbacién de la granulacién (que podria estar provocada por la
presencia de los tubos de flujo o por una perturbaciéon global en el transporte
de energia originada en las capas profundas de la zona de conveccién, donde

funciona la dinamo).
i) Presencia de tubos de flujo

Con el médulo de regién facular de dos componentes (tubo de flujo + fotosfera
circundante) descrito en la seccién 7.2.1 (Fig.7.1) y que corresponde a un 10
% de factor de llenado magnético, hemos calculado en el centro del disco las
tres lineas en estudio. Inicialmente hemos elegido como modelo de fotosfera
circundante media el VAL-C | las perturbaciones granulares de Nelson y la mi-
croturbulencia igual a 1 km/s, es decir, una fotosfera que rodea al tubo igual
a la que tomamos al principio para el estudio que hicimos en el Sol en calma

y que llamaremos granulacion tipo A (ver Tabla 7.2 resumen esquemadtico de



196 Cap.7 DINAMICA DE LAS REGIONES FACULARES

Tabla 7.2: Tipos de granulacion considerados

Tipo | Tredia AT Onda | Microt.(km/s)
A VAL Nelson - 1
B VAL Nelson Si r*
C VAL | w(2) * 400/ wpmas - 1
D VAL | w(2) * 400/ Wnaz - r*

r*= 2 km/s entre 0 y 150 km por encima de 7=1 en intergranulo, 1km/s en el resto.

w(z)=rms de las velocidades granulares verticales.

los modelos de granulacién que vamos a presentar en esta seccién). Para la
atmosfera del interior del tubo hemos utilizado la dada por Solanki (1989b) y
la microturbulencia constante e igual a 1 km/s. En la Fig.7.6 presentamos los
bisectores obtenidos con el médulo de RF (linea de trazo fino) y en el Sol en
calma (sin tubo de flujo) con granulacién tipo A (linea de trazo grueso). Com-
parados con los de las RC, los bisectores en la RF resultan casi paralelos y con
débiles desplazamientos al rojo en los niveles superiores. Las observaciones sin
embargo, muestran fuertes desplazamientos al rojo de los niveles superiores de
los bisectores en RF respecto de los de RC, que gradualmente se atentan, o
incluso pueden invertir el signo hacia el azul, conforme nos acercamos a niveles
proximos al minimo de la linea (ver Fig.7.5).

En la Fig.7.7 dibujamos el bisector que mejor representaba las observaciones
en RC para las tres lineas y que habia sido obtenido incrementando la micro-
turbulencia en la zona intergranular (2 km/s desde el fondo de la atmésfera
hasta 150 km por encima de 7 = 1) y anadiendo una onda acustico gravi-
tatoria como hemos descrito en 6.4.1.iii (llamaremos granulacién tipo B a la
que anade estos dos cambios a la de tipo A). Superpuesto a él dibujamos
también el bisector obtenido en las RF con idénticas condiciones de fotosfera
circundante. El resultado comparativo RC-RF resulta similar al caso anterior

(debilitamiento de la linea y pequenos desplazamientos al rojo de los bisectores
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Figura 7.6: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el centro
del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea
de trazo fuerte: bisector obtenido en regiones en calma con granulacién tipo A; linea de

trazo débil: bisector obtenido en regiones faculares con granulacion circundante tipo A
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Figura 7.7: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el centro
del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea
de trazo fuerte: bisector obtenido en regiones en calma con granulacién tipo B; linea de

trazo débil: bisector obtenido en regiones faculares con granulacién circundante tipo B.
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en RF respecto de los de RC), de lo que parece deducirse que, aunque la linea
se hace menos intensa en acuerdo con los resultados observacionales, la mera
presencia del tubo en una granulacion idéntica a la del Sol en calma no es su-
ficiente para reproducir las observaciones de bisectores en regiones faculares.
Por consiguiente vamos a modificar parametros de la granulacion para estudiar
los efectos que produce cada uno de ellos en la forma del bisector, tratando
asi mismo de reproducir la intensidad media y las rms de las fluctuaciones de

brillo observados en regiones faculares.

ii) Diferentes fluctuaciones de la temperatura (AT) en las zonas faculares

respecto de las del Sol en calma

Existen evidencias observacionales (Title et al. (1989, 1992), Hanslmeier et
al.(1991)) de que las fluctuaciones de brillo (Al,s) de la fotosfera en zonas
con campos magnéticos fuera de manchas y poros es menor que en el Sol en
calma en la misma posicion en el disco. Siguiendo estas indicaciones hemos
multiplicado tentativamente la AT del modelo de Nelson por el factor 0.7
(también hemos utilizado 0.5) constante en profundidades para la fotosfera
circundante al tubo.

La Fig.7.8 presenta los resultados de bisectores obtenidos en regiones faculares
con granulacion circundante tipo B y los obtenidos sustituyendo esta nueva
AT en la granulacién tipo B (lineas continuas de trazo débil, méas desplazada al
rojo para la correspondiente al factor 0.7). Como comparacién representamos
también los bisectores correspondientes al Sol en calma con la granulacién
tipo B (linea de trazo grueso). Se deduce de la figura que esta disminucién
en AT mejora levemente los niveles superiores del bisector, produciéndose un
mayor desplazamiento al rojo de estos niveles en la zona facular respecto del
Sol en calma. Sin embargo, a pesar de esta mejoria aparente del bisector se

deben controlar otros aspectos en los resultados de la sintesis, y en este caso
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Figura 7.8: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el centro
del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea
de trazo fuerte: bisector en regiones en calma con granulacién tipo B; lineas de trazo débil:
bisectores en zonas faculares con granulacién circundante tipo B (izquierda) y modificacién
de este tipo B en AT *0.7 (derecha); linea discontinua: bisector en zonas faculares con

granulacién tipo B con AT’ modificada segiin 7.7.



Cap.7 DINAMICA DE LAS REGIONES FACULARES 201

de reduccion de las fluctuaciones de la temperatura se obtiene un valor para
la Al.,s del continuo demasiado bajo frente a los valores aportados por las
distintas observaciones.

Hemos dibujado también (trazado en la figura con linea de puntos) el resultado
de una segunda prueba realizada variando la AT de la granulacién tipo B
proporcionalmente a la velocidad vertical en cada profundidad de la atmosfera,
siguiendo orientaciones dadas en Biinte et al.(1991):

w(z)

AT(z) = s f (7.7)

Wmazimo

donde w(z) son las rms de las velocidades verticales y f = 400 K es un fac-
tor de conversion. De esta manera la AT presenta un menor gradiente que
la del modelo de Nelson, y estd correlacionada totalmente con la velocidad
vertical en todas las profundidades, cosa que no ocurria con la de Nelson (ésta
mostraba una anticorrelacion en las capas superiores de la atmdsfera). Ambas
caracteristicas coinciden con las obtenidas por Kaisig y Schréter (1983) para
RF.

La Fig.7.9 presenta el bisector obtenido en una zona facular con una granu-
lacién circundante tipo A, superpuesto con los obtenidos en las mismas condi-
ciones - granulacién tipo A - donde sélo se ha modificado la AT de Nelson con
los factores 0.7 y 0.5 (lineas continuas débiles cada vez mds desplazadas al rojo
segin disminuye el factor). Los bisectores representados con lineas de puntos
corresponden a granulacion tipo A circundando el tubo, con la AT alterada
segun la expresion (7.7) (para el caso del potasio también hemos dibujado el
bisector para mayores valores de f, 600 y 800 K, dando lugar a bisectores con
curvaturas situadas en niveles mas bajos y a desplazamientos mayores al rojo
de los niveles superiores; pero la Al,.,, resultante para estos nuevos valores
de f resulta demasiado grande frente a los valores observados por lo que nos

quedamos con el primer valor). Llamaremos granulacion tipo C (ver Tabla 7.2)
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Figura 7.9: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el centro
del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea
de trazo fuerte: bisector en regiones en calma con granulacién tipo A; lineas de trazo débil:

bisectores en zonas faculares con granulacion circundante tipo A (izquierda) y modificacién
de este tipo A en AT *0.7 (centro), y *0.5 (derecha); lineas discontinuas: bisector en reg.

faculares con granulacién tipo C (en el potasio con distintos factores f en la ec.7.7).
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a la atmodsfera circundante idéntica a la A excepto en que se ha sustituido la
AT de Nelson por esta otra proporcional a la velocidad vertical. Superpuesto,
también hemos dibujado como elemento comparativo el bisector correspon-
diente al Sol en calma con granulacién tipo A (linea continua de trazo fuerte).
El efecto producido por la nueva AT dada por la formula (7.7) es un incre-
mento importante del desplazamiento al rojo de los niveles superiores de los
bisectores en RF respecto de los de RC. Ademds la Al,,,s que resulta estd
mds prorima a los resultados observacionales. Por todo esto, en los apartados
siguientes usaremos esta AT por resultar mas adecuada para representar la
granulacion circundante a un tubo de flujo. Pero la curvatura de los bisec-
tores de las tres lineas en la Fig.7.9 ain no ajusta bien a las observaciones
(Fig.7.5), por eso vamos a tener en cuenta otros aspectos de la atmdsfera solar

que pueden influir en el punto de maxima concavidad de los bisectores.

iii) Relacion entre las dreas granular e intergranular, o relacion entre veloci-

dades ascendentes y descendentes.

En los apartados anteriores hemos supuesto que las areas granulares e inter-
granulares eran iguales, pero la inclusién del tubo de flujo en la zona inter-
granular podria dar lugar a una merma diferencial de esta zona respecto a la
granular, con lo que la proporcion granulo-intergranulo de la fotosfera circun-
dante al tubo quedaria modificada. Con la misma geometria que usamos en
el correspondiente apartado para el estudio del Sol en calma hemos calculado
bisectores en zonas faculares con granulacién tipo C con la proporcién 60 %
granulo-40 % intergranulo, modificando adecuadamente las velocidades con el
fin de preservar la masa en la aproximacion de fluido incomprensible. Asi las
velocidades descendentes que se encuentran en las proximidades del tubo estan
reforzadas respecto de las ascendentes, lo que concuerda con las observaciones

de Knélker et al. (1991) que encuentra fuertes flujos que descienden cerca de
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las paredes de los tubos.

En la Fig.7.10 presentamos los bisectores en RF obtenidos de esta manera
(linea de puntos), comparados con los obtenidos con igualdad de dreas granulo-
intergranulo con granulacion tipo C (linea continua débil), y con los obtenidos
en RC con la granulacién tipo B (linea de trazo grueso) que constituia su
mejor representacion. FEl efecto producido por la disminucion de la zona in-
tergranular (aumento de las velocidades descendentes en las prorimidades del
tubo) es la modificacién del punto de mdzima curvatura del bisector y mayores
desplazamientos al rojo de los niveles superiores, favoreciendose ast el parecido

de los bisectores sintetizados con los observados.
iv) Microturbulencia

La microturbulencia parece jugar también un papel muy importante en la
forma de los bisectores en zonas faculares, sobre todo en las partes superior e
intermedia de éstos.

Con la granulacién tipo C pero con los valores reforzados de microturbulen-
cia que hemos utilizado en la fotosfera en calma (es decir, 1 km/s en la zona
granular e intergranular, excepto en los 150 km por encima de 7 =1 en el in-
tergranulo en que se toma 2 km/s), hemos calculado los bisectores en regiones
faculares con una proporcién de dreas granular-intergranular del 50 % de cada
una de ellas. También hemos probado a variar la microturbulencia en la zona
intergranular usando el valor de 2 km/s desde el fondo de la fotosfera hasta
s6lo 100 km por encima de 7 =1 .

En la Fig.7.11 dibujamos los bisectores correspondientes a los dos cédlculos an-
teriores (linea continua débil y linea de puntos respectivamente) superpuestos
al correspondiente al Sol en calma tipo B como elemento comparativo (linea
continua de trazo grueso). FEl efecto de aumentar la microturbulencia en las

zonas mas bajas de la parte intergranular es un fuerte desplazamiento al rojo
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Figura 7.10: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el cen-
tro del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635 con distinta proporcién de areas
granular - intergranular. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea de trazo fuerte: bisector

en regiones en calma con granulacién tipo B; linea de trazo débil: bisector en reg. faculares

con granulacién circundante tipo C con 50% area granular; linea discontinua: bisector en

reg. faculares con granulacién tipo C con 60% &rea granular.
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Figura 7.11: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el centro
del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea
de trazo fuerte: bisector en regiones en calma con granulacién tipo B; linea de trazo débil:
bisector en reg. faculares con granulacién circundante tipo Dj; linea discontinua: bisector en
reg. faculares con granulacién tipo D modificada (microturbulencia alterada sélo entre 0 y

100 km por encima de 7 = 1. Ver texto).
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de los niveles superiores del bisector, a la vez que un mayor desplazamiento
al azul de los niveles intermedios respecto del minimo de la linea, mejorando
la simulacion del punto de mdzxima curvatura del bisector. Comparando con
las observaciones de las tres lineas, parece que el primer caso de variacion
de la microturbulencia, y que también producia mejores ajustes a los bisec-
tores del Sol en calma, da asi mismo los mejores resultados para las RF, en
perfecto acuerdo con los resultados de Vanoli (1975), que no encuentra varia-
ciones en la microturbulencia entre RC y RF. Llamaremos granulacion tipo D
a la granulacién tipo C en la que se ha reforzado hasta un valor de 2 km/s la
microturbulencia en el intergranulo en los 150 km por encima de 7 = 1.

Con este modelo de microturbulencia reforzada, que utilizamos en comun en las
simulaciones de RF y RC, obtenemos un minimo decrecimiento de la anchura
equivalente de las lineas fuertes en RF en el centro del disco al aumentar el
factor de llenado magnético. Cuando este factor vale un 10%, el decrecimiento
de la anchura respecto de las RC es de ~3% para las lineas K I 7699 y Fe I
5576 y de ~8% para la Fe I 5635. Se reproducen asi nuestros resultados ob-
servacionales para la linea K I 7699 (seccién 4.2.1) y los de Brandt y Solanki
(1990) que encuentran que la anchura equivalente apenas decrece en las lineas
fuertes cuando aumenta el factor de llenado, pero disminuye apreciablemente
en las débiles.

Como se puede ver comparando las Figs.7.11 y 7.5 los bisectores obtenidos en
este apartado ajustan bastante bien con los resultados observacionales. Pero
pueden existir todavia otros factores que influyen en la forma del bisector en

regiones faculares y que mencionaremos a continuacion.

v) Ondas acistico-gravitatorias

A los niveles inferiores del bisector, que se forman especialmente en las capas
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altas de la atmosfera, es de esperar que les afecten mas fuertemente la presen-
cia de ondas de gravedad, de una manera similar a como hemos modelado en el
Sol en calma. Pero en este caso de zonas faculares, y como posible explicacién
de algunas observaciones individuales que presentan los niveles inferiores del
bisector curvados hacia el azul en algunos casos (forma de “S”), o hacia el
rojo en otros (forma de “C”), se da la circunstancia adicional de que la posible
onda cuando se propaga, encuentra en las paredes del tubo una fuerte dis-
continuidad del medio, pudiendo producirse miiltiples reflexiones, efecto tinel
y refracciones en variadas direcciones y en diferentes alturas de la atmosfera.
Esto podria dar lugar a nuevas alteraciones en las diferencias de fase entre
las distintas perturbaciones producidas por la onda. Estas alteraciones no
serian constantes sino que a su vez variarian temporalmente, pues con las
distintas oscilaciones solares las paredes del tubo fluctiian ensanchandose o
comprimiéndose, con lo que la superficie de reflexién cambia en posicién e in-
clinacién (Roberts, 1992. Ver un resumen sobre oscilaciones en tubos de flujo
de Spruit, 1981).

Como ejemplo hemos calculado tres bisectores en RF representados en la
Fig.7.12 con el efecto conjunto de granulaciéon circundante tipo D, mas una
onda acustico-gravitatoria que desplaza al rojo, otra onda que desplaza al
azul, y sin onda (lineas de trazo débil); también hemos dibujado el bisector
obtenido en el Sol en calma con granulacion tipo B con linea de trazo grueso.
Dando valores mayores a la velocidad vertical de la onda en 7 = 1 se con-
seguirian mayores desplazamientos al rojo o al azul respectivamente en los
niveles inferiores del bisector. Asi reproducimos cualitativamente cada una
de las observaciones individuales del bisector en cuanto a su forma (forma de
“S” o forma de “C”). Sin embargo, es de esperar que una onda en una region

facular, después de producirse tantas alteraciones en las diferencias de fase de
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Figura 7.12: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el centro
del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Linea
de trazo fuerte: bisector en regiones en calma con granulacién tipo B; lineas de trazo débil:
bisectores en reg. faculares con granulacién circundante tipo D (intermedia) y con onda que

desplaza al rojo y al azul, respectivamente.

las perturbaciones, por compensaciones de unos casos con desplazamientos al
rojo con otros al azul, de lugar a una cancelacion de efectos sobre las lineas,
sobre todo si se obtienen observaciones de series temporales suficientemente
largas. Por otro lado, en nuestras observaciones de la linea K I 7699 notamos
una cancelacién y atenuacién de los modos de oscilacién en las RF (andlogos
resultados han obtenido Woods y Cram (1980) y Alamanni et al. (1990a)
para otras lineas). Por estas razones para la obtencién del bisector tipico de
una linea en zonas faculares, problema en el que estamos interesados en este

apartado, no consideraremos efectos de ondas de gravedad.
vi) Factor de llenado magnético (filling-factor magnético)

En general el bisector observado en una region facular es diferente al obtenido
en el Sol en calma, por lo tanto, un parametro que debe influir sustancialmente

en su forma es la proporcion de area magnética frente a area total observada,



210 Cap.7 DINAMICA DE LAS REGIONES FACULARES

esto es, el factor de llenado magnético. Esta influencia debe ser tal que con-
forme se disminuye esta proporcion, el bisector obtenido debe tender hacia el
observado con el Sol en calma.

Con el proceso de simulacion de la proporcion entre drea magnética frente
a area observada en RF descrito en la seccién 7.2.4 (ver Tabla 7.1) hemos
utilizado para el médulo de RC la granulacién tipo B (obtenfamos con él la
mejor reproduccion de los bisectores para las RC), y como médulo de RF con
un 10% de factor de llenado magnético, el tubo rodeado de granulacién tipo
D. Los bisectores obtenidos para 10, 8, 6, 4, 2 y 0 % de factor de llenado
haciendo las oportunas mezclas de ambos mdédulos de célculo estan dibujados
en la Fig.7.13 (los bisectores mas desplazados al rojo en los niveles superiores

corresponden proporcionalmente a mayor factor de llenado).

En la Fig.7.14.a presentamos los promedios de los bisectores observados en el
centro del disco en RC (Kitt Peak con cuadrados y Locarno con diamantes) y
en RF (con asteriscos Kitt Peak y Locarno promediados juntos) segin nues-
tras observaciones para la linea K I 7699. En las Figs.7.14.b,c exponemos los
resultados de las observaciones de Brandt y Solanki (1990) para las dos lineas
del hierro en el centro del disco. Los cuadrados representan el promedio de sus
observaciones para el Sol en calma; los asteriscos el promedio de los bisectores
obtenidos en regiones faculares con factor de llenado comprendido entre el 8
y el 12%; las cruces corresponden al bisector promedio obtenido en todas las
zonas faculares; los diamantes en la Fig.7.14.b son el bisector obtenido por
Cavallini et al. (1986a) con el Sol en calma. Los bisectores observados, excepto
los de K 17699 en el Sol en calma, han sido desplazados hasta obtener el mejor
ajuste visual, en cuanto a forma, con los sintéticos (los bisectores del hierro
han sido desplazados en bloque). En esta misma figura exponemos también

los bisectores sintéticos absolutos que dan los ajustes 6ptimos para las tres
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Figura 7.13: Comparacién de bisectores sintéticos regiones en calma-faculares en el centro
del disco para las lineas K 7699, Fe 5576 y Fe 5635. Posicién de laboratorio en 0 m/s. Lineas
de trazo fuerte: bisector en regiones en calma con granulacién tipo B (izquierda) y bisector

en reg. faculares con granulacién tipo D y factor de llenado magnético del 10% (derecha);

lineas de trazo débil: bisectores en reg. faculares obtenidos con factores de llenado magnético

8,6,4,2 %.
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Figura 7.14: Bisectores observados y sintéticos en el centro del disco. Posicién de laboratorio
en 0 m/s. Lineas continuas de derecha a izquierda: bisectores sintéticos con factores de llenado
de 10, 8, 6, 4, 2 y 0 %. a) Bisector medio absoluto en RC, Kitt Peak (cuadrados) y Locarno
(ditamantes); bisector medio observado en Kitt Peak y Locarno, en RF (filling factor desconocido)
desplazado arbitrariamente (asteriscos). b) y ¢) Bisectores medios de Brandt y Solanki (1990)
desplazados en bloque arbitrariamente. Asteriscos= promedio con filling factor entre 8 y 12 % ;
cruces= promedio de todos los observados en RF; cuadrados= promedio bisectores observados en

RC. Diamantes: bisector medio en RC de Cavallini et al., (1986a).
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lineas, tanto para regiones de Sol en calma como para regiones faculares con
10% de factor de llenado (ambas dibujadas con trazo grueso y continuo) y que
corresponden respectivamente a las granulaciones tipos B y D. Los bisectores
intermedios de trazo continuo y mas fino corresponden a 8, 6, 4, 2 % de factor
de llenado. Los bisectores sintéticos, ademds de la forma (desplazamiento de
todos los niveles respecto del minimo), reproducen cualitativamente también
los desplazamientos absolutos de los bisectores observados (para la K I 7699 en
el Sol en calma también cuantitativamente). No se reproducen cuantitativa-
mente los desplazamientos para las dos lineas de hierro obtenidas por Brandt
y Solanki (1990), aunque son bien conocidas, y ya las hemos comentado an-
teriormente, las incertidumbres sobre la posicién de la Fe I 5576 respecto del
laboratorio. Respecto de la linea Fe I 5635 debemos decir que no se repro-
duce el desplazamiento obtenido por Brandt y Solanki, pero nuestro valor esta
muy préximo al de 5.7 mA deducido por la férmula de Nadeau (1988). Es
importante resaltar el hecho de que sin embargo en la sintesis de las lineas de
hierro se reproduce cuantitativamente el desplazamiento relativo de los bisec-
tores obtenidos en regiones faculares frente a los de regiones no magnéticas.

En resumen, para obtener los mejores ajustes de los bisectores medios en
RF a las observaciones hemos necesitado: a) presencia de un tubo de flujo
magnético; b) microturbulencia reforzada en la zona intergranular como en la
granulacion en RC' y ¢) fluctuaciones horizontales de temperatura diferentes a

las de las RC.

7.3.3 Parametros fotométricos caracteristicos de las

regiones faculares

Para confirmar la validez de nuestras simulaciones debemos también comparar

los parametros relativos al comportamiento del continuo con las observaciones,
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tanto en las RC como en las RF. Para que esta comparacion resulte realista
hemos degradado el perfil fotométrico, simulando, tentativamente, el efecto de
un telescopio de 50 ¢cm de apertura (suponiendo despreciable los efectos de la
atmosfera), siguiendo las pautas expuestas en la seccién 7.2.3.

a) En nuestros cédlculos las fluctuaciones de brillo del continuo (Al ) en RF
en el centro del disco presentan un decrecimiento cuando aumenta el factor de

llenado magnético. Las fluctuaciones relativas Al,s,, /Al toman valo-

msRC
res que van desde 1 a 0.65 (para A 7699A) y desde el 1 a 0.5 (para A 5576
A y X 5635A) cuando el factor de llenado va desde 0% (Sol en calma) hasta
el 10%. En la Fig.7.15 presentamos con linea de puntos el cociente entre la
Al dela RF y de la RC para los tres casos. Como ya senalamos en 7.3.2.ii
esto concuerda cualitativamente con las observaciones de Title et al. (1989,
1992) y Hanslmeier et al.(1991).

b) El cociente entre la intensidad media en RF y RC en el centro del disco
presenta sin embargo un ligero crecimiento lineal con el factor de llenado,
tomando valores que van desde 1 a ~ 1.06 para los tres valores de A, cuando
este factor va de 0% a 10% (linea continua en la Fig.7.15), nuevamente de
acuerdo con Title et al. (1989, 1992).

c) El perfil de intensidad del continuo a lo largo de una RF en el centro del
disco depende del factor de llenado magnético. En la Fig.7.16 presentamos
cuatro de estos perfiles correspondientes a RF en el centro del disco con fac-
tores de llenado 0%, 4%, 8% y 10%, respectivamente, en X\ 5576 A; estos
perfiles estan normalizados a la intensidad media obtenida en RC. Con lineas
continuas representamos el perfil degradado por el efecto del telescopio y con
lineas de puntos el perfil sin degradar. En la Fig.7.17 se muestra el espectro
de potencia del perfil fotométrico obtenido con nuestro modelo de RF para un

factor de llenado de un 10%. Este resultado reproduce con bastante fidelidad
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Figura 7.15: Cocientes entre los valores obtenidos en una regién facular y en el Sol en

calma de la intensidad media del continuo (linea continua) y de la A1, del continuo (linea
de puntos) en el centro del disco, para las regiones espectrales A 7699 A, \ 5576 A y \ 5635

A
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Figura 7.16: Perfil de intensidad del continuo en A 5576 A a lo largo de una regién facular
en el centro del disco, con filling factor 0%, 4%, 8% y 10%, respectivamente, normalizado a
la intensidad media en regiones en calma. Lineas continuas: perfil degradado por el efecto

de un telescopio de 50 cm de apertura. Lineas de puntos: perfil sin degradar.
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Figura 7.17: Espectro de potencia del perfil fotométrico correspondiente a nuestro modelo
de regién facular con filling factor del 10%.

el espectro de potencia que Sobotka et al. (1993) obtienen en una regién fa-
cular (“granulacién anormal”) en esta zona espectral (A 5425) y que muestra
cuatro picos de potencia en k = 4, 6.8, 13.6, 17 Mm !. También se reproduce
cualitativamente la intensidad relativa entre estos picos.

d) Otro parametro fotométrico importante referido en la literatura es el con-
traste del tubo de flujo (o punto brillante asociado) con respecto a un cierto
promedio de la region granular adyacente. Algunos autores definen dicho con-
traste como el cociente entre la intensidad méaxima de la estructura brillante
y la minima del intergranulo adyacente, encontrando valores como 1.3-1.5
(Muller y Keil, 1983), 1.3 (Keller, 1992), 1.4 (Del Toro Iniesta et al., 1990) y
los dificilmente creibles 1.6-2.0 de Koutchmy (1977). En nuestra simulacién,
si tomamos como referencia el minimo de granulacion anormal adyacente al
tubo, obtenemos valores de 1.18 en A 5576 A, 1.13 en X 7699 A y 1.01 en A
16000 A (minimo de opacidad del continuo), variacién con la longitud de onda

predicha por diferentes trabajos; sin embargo si este contraste lo referimos a
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los intergranulos préximos més oscuros (ver Fig. 7.16) obtenemos por ejemplo
un valor de 1.41 para A 5576A, mas concordante con los resultados de la lite-
ratura. Hemos de resaltar que las observaciones citadas anteriormente difieren
en el método de reduccion de datos, zona espectral estudiada y resoluciones
espaciales alcanzadas, pudiendo influir de forma importante en los resultados
la presencia de pequenos solapamientos (Solanki y Brigljevic, 1992).

Otra manera de definir el contraste del tubo es referir su brillo al de una zona
amplia de granulacién a su alrededor. Auffret y Muller (1991) encuentran va-
lores de 1.085 mientras que Topka et al. (1992) obtienen 0.97 en A 5000 A para
el contraste asi definido. Solanki y Brigljevic (1992) predicen un decrecimiento
desde 1.15 (para pequeno factor de llenado) hasta 0.85 (para grandes valores).
En nuestra simulacién (en A 5576) obtenemos también para este contraste un
decrecimiento monétono desde 1.19 a 1.14 cuando el factor de llenado aumenta
del 2 al 10%, aunque no alcanzamos valores inferiores a 1 como los anteriores
autores. Esto puede ser debido a que el tamano de los tubos podria cambiar
con el factor de llenado como sugieren Solanki y Brigljevic (1992), o a que en

nuestro modelo de RF simulamos sdlo hasta el 10% en este factor.

En este capitulo se han estudiado por separado algunos mecanismos que pue-
den influir en la forma del bisector observado en RF en el centro del disco
solar. Atendiendo a la forma de los bisectores individuales los hemos clasifi-
cado en dos tipos que presentan forma de “C” y de “S”, respectivamente. Los
bisectores en forma de “S” podrian ser el resultado de promedios defectuosos
sobre el efecto de una onda. Para reproducir el bisector medio se han revelado
como factores decisivos los siguientes: la presencia del tubo de flujo para re-
producir el bien conocido debilitamiento de una linea en RF y los perfiles V de
Stokes; la microturbulencia reforzada en una banda por encima de 7 =1 en el

intergranulo, tal como la modeldbamos para reproducir las observaciones en
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RC, con objeto de ajustar la curvatura de los bisectores en los niveles medios;
y la modificacion en las fluctuaciones AT de la granulacién circundante al
tubo para conseguir mayores desplazamientos al rojo en los niveles superiores
del bisector.

Con el modelo de microturbulencia reforzada, obtenemos una variaciéon de la
anchura equivalente con el factor de llenado magnético en concordancia con
nuestros resultados observacionales y los aportados en la literatura. En cuanto
a la FWHM reproducimos en nuestros calculos para la K I 7699 los valores
que observamos en RC en el centro del disco (~ 155 mA), y cualitativamente
para las tres lineas el hecho de que en las RF el valor es superior al de las RC.
También comparamos los parametros fotométricos que caracterizan el perfil
de intensidad de nuestro modelo de RF con los resultados que constan en la

literatura, encontrando una aproximacion a éstos razonablemente buena.
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Capitulo 8

Conclusiones y perspectivas

futuras

En la presente memoria hemos realizado un estudio de la dinamica de la fo-
tosfera solar, tanto en regiones en calma como faculares, utilizando como he-
rramienta fundamental de andlisis las asimetrias de los perfiles de lineas es-
pectrales.

El procedimiento de trabajo ha consistido en comparar observaciones con si-
mulaciones numéricas. Para ello hemos contado con nuestras propias observa-
ciones de la linea K I 7699, que se origina en la alta fotosfera cuya dindmica
es actualmente objeto de fuerte controversia; esta linea se utiliza ademas en
numerosos experimentos de heliosismologia. Complementamos nuestra base
observacional con las de otros autores para las lineas Fe I 5576 y Fe I 5635 que
se forman en capas mas profundas de la fotosfera solar.

Para la simulaciéon numérica hemos desarrollado un codigo de calculo que per-
mite obtener perfiles de lineas espectrales a partir de un modelo bidimensional
de granulacién solar. El cédigo permite anadir a las velocidades granulares la

influencia de otros campos de velocidades presentes en la fotosfera solar. Como
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extension adicional se han incluido tubos de flujo en proporcién variable para
simular las observaciones en regiones faculares con diferente factor de llenado
magnético. Aunque nuestro codigo permite el ajuste de miltiples parametros
libres por métodos meramente matematicos, que podria dar lugar a resultados
con escaso significado fisico, hemos optado por hacer una aproximacion suce-
siva a los datos empiricos mediante la discusién por separado de la influencia
de cada uno de estos pardmetros (con valores fisicamente realistas) en el perfil

de las lineas.

- CONCLUSIONES -
Entre los principales resultados obtenidos podemos resaltar los siguientes:

i) En lo que respecta a los resultados observacionales para la linea K I 7699:

e Hemos obtenido una completa caracterizacién de los perfiles medios de
la linea, tanto en regiones en calma como faculares, y de su variacion
centro-borde, a través de los parametros: bisectores, anchura equivalente,
FWHM, posicién e intensidad del nicleo y pardametros propuestos por

Balthasar (1984). Entre los resultados destacamos:

* La anchura equivalente en el centro del disco toma el mismo valor en
regiones en calma y faculares (~ 155 mA), y crece hacia el borde, siendo
esta variacion mas acusada en las ultimas.

* La FWHM aumenta de centro a borde manteniéndose sistematica-
mente mayor en regiones faculares.

* La linea presenta un debilitamiento de ~ 6% del continuo en las
regiones faculares respecto del Sol en calma.

* Los bisectores en regiones faculares cambian esencialmente su forma

respecto de los de regiones en calma, descendiendo el punto de maxima
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curvatura y mostrando los niveles superiores mucho més desplazados al
rojo.

x El desplazamiento del minimo en el centro del disco es ~ 2.9 mA al
rojo, vy la curva ajustada al efecto borde muestra una diferencia entre

p=1yp=0de~ 40 m/s.

e Al analizar los espectros de potencia y fase de la variacion temporal de
los parametros de la linea se pone de manifiesto una fuerte contribucion

en una banda en torno a 5 minutos, observandose en ella que:

* La amplitud de la oscilacién en los niveles del bisector disminuye con-
forme nos acercamos al continuo y todos ellos oscilan en fase.

* La potencia de oscilacién de la posicion del minimo se debilita al ir
del centro al borde. En las regiones faculares el campo magnético actia
como filtro de los modos de oscilaciéon suprimiendo algunos de ellos y
atenuando los picos de potencia que sobreviven en 2.8 y 3.6 mHz.

* La potencia de oscilacién en los flancos azul y rojo de la linea muestra
un comportamiento diferencial en regiones en calma. En regiones facu-
lares esta diferencia practicamente desaparece.

* En regiones en calma existe un adelanto de fase comprendida entre
0° y 60° entre las oscilaciones de la velocidad Doppler del minimo y la
anchura equivalente (en las faculares la diferencia es mayor). También
encontramos un adelanto de fase entre las oscilaciones de la intensidad
del minimo y su velocidad Doppler.

* Encontramos una notable contribucién de potencia en valores proximos
a 2.1 mHz (8 minutos) en regiones en calma y faculares, que tentativa-
mente asociamos a una onda de gravedad excitada localmente por la

granulacion.
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ii) En lo que respecta a los resultados de nuestras simulaciones numéricas:

e Hemos aplicado nuestro codigo numérico para simular los resultados ob-
servacionales medios, tanto en regiones en calma como activas, para las
lineas K I 7699, Fe I 5576 y Fe I 5635, que se forman en distintas pro-

fundiades de la fotosfera. Los principales resultados son:

* Se han estudiado diferentes mecanismos que influyen en la forma del
bisector, interpretando asi las diferencias morfoldgicas entre distintos bi-
sectores observados en el centro del disco solar, y concluyendo que las
caracteristicas particulares de una observacién (instrumento, drea e in-
tervalo temporal en los que se promedia, influencia variable de meso o
supergranulacién, etc...) mediatizan los resultados.

* Se ha reproducido el efecto borde observado en lineas fuertes mediante
la inclusion de una onda acustico-gravitatoria de 8 minutos.

* Se ha logrado ajustar con gran fidelidad el bisector medio observado
en el centro del disco solar en el Sol en calma. El mejor ajuste se ha
conseguido considerando la citada onda actstico-gravitatoria, que de-
sempena un papel decisivo en los niveles bajos de las lineas fuertes, y
reforzando el valor de la microturbulencia en el intergranulo entre 0 y
150 km por encima de 7 = 1, para reproducir los niveles medios y altos
del bisector.

* Para ajustar el bisector medio en zonas faculares en el centro del
disco solar se han revelado como factores decisivos los siguientes: a)
desarrollo de un modelo geométrico realista que permite la inclusién de
tubos de flujo en un campo granular con diferentes factores de llenado
magnético; b) microturbulencia reforzada segin el modelo antes citado,
para reproducir la curvatura de los bisectores en los niveles medios; y

¢) modificacién en las fluctuaciones AT de la granulacién circundante al
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tubo haciéndolas proporcionales a las velocidades granulares verticales,
para conseguir mayores desplazamientos al rojo en los niveles superiores
del bisector.

* También reproducimos los siguientes aspectos observacionales en el
centro del disco: debilitamiento de la linea en regiones faculares, minima
variacion de la anchura equivalente con el factor de llenado magnético
para lineas fuertes, e incremento de la FWHM en regiones faculares.

* El comportamiento de los parametros que caracterizan el perfil fo-
tométrico del continuo en nuestro modelo de regién facular (brillo medio,
Alps, y contraste del tubo de flujo) concuerda con los resultados obser-

vacionales referidos en la literatura.

- PERSPECTIVAS FUTURAS -

Los resultados obtenidos en la presente memoria nos van a permitir profundizar
en diversas lineas de trabajo que hemos abierto, tanto desde el punto de vista

observacional como de la posterior interpretacién de los resultados.

i) Desde el punto de vista observacional:

e Confirmar la existencia de las ondas de gravedad excitadas por la gra-
nulacién, mediante la obtencion de largas series temporales de observa-

ciones en la granulacién con alta resolucion espacial.

e Realizar observaciones simultaneas, con alta resolucién espacial, del per-
fil I de una linea insensible al campo magnético (ge;; = 0) y el perfil V
de Stokes de otra con fuerte sensibilidad (g.;; = 2 — 3), para describir
los resultados observacionales en funcion del factor de llenado magnético

en regiones faculares.
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Observar simultdneamente lineas fuertes de Fe I y Fe II en regiones fa-
culares y en calma, con objeto de estudiar el mecanismo de bifurcacion

cromosférica propuesto por Ayres et al. (1986)

Obtener espectros de lineas fuertes (K I 7699, Mg I 4571) con alta res-
olucién espacial para obtener su comportamiento diferencial granulo-

intergranulo.

ii) Desde el punto de vista de simulaciones numéricas:

Estudiar la variacién centro borde de asimetrias de lineas espectrales
tanto en regiones en calma como faculares incluyendo en nuestro cédigo
numérico: a) amortiguacién radiativa en las ondas; b) modelado mas
detallado de la microturbulencia en profundidades atmosféricas; y c)
nueva geometria de mezcla en los médulos faculares para reproducir el

factor de llenado magnético fuera del centro del disco.

Utilizar como aproximacion de partida un modelo mas realista de la

granulacién que el propuesto por Nelson (1978).

Mejorar el tratamiento en condiciones de N.L.T.E. en la sintesis de lineas

fuertes objeto de nuestro estudio.

Interpretacion de las asimetrias de lineas espectrales observadas en la
sombra de las manchas solares, tomando como base un modelo de dos

componentes (nicleos oscuros y rasgos brillantes).

Interpretar las variaciones temporales diferenciales de los flancos azul y

rojo en los perfiles de las lineas espectrales observados en Kitt Peak.

Simulacion de las asimetrias y su evolucién temporal en granulo e in-
tergranulo separadamente, para cotejar con observaciones de muy alta

resolucién existentes.
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