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Resumen general

The first part of this report contains an introduction to what the Sun is like.
It reviews both the structure of the Sun (using the Standard model, it is formed
by 7 layers: the core, the radiative zone, the convective zone, the photosphere,
the chromosphere, the solar corona and the heliosphere) and the existence of
magnetic structures like the solar flares and the coronal mass ejections.
Later, the radiation field and the magnitudes that define it are described, as
well as the radiative transfer equation (RTE), and the main approximations
that usually are applied.
Then we talk about the mechanisms of formation of spectral lines and the
broadenings mechanisms, responsible of its shape which is a Voigt profile (or
function) resulting from three mechanisms: the natural broadening (which can
be ignored), the Doppler broadening (the most important) and the collisional
broadening. Additionally we speak about the polarization of light. For that the
Stokes parameters are presented and the radiative transfer equation for Stokes
parameters is written.
Later we see the Zeeman effect and how this effect produces polarization. Then
we describe the different approaches that are made to be able to solve the RTE,
among them, the most important for this work is the Milne-Eddington approxi-
mation in which, in order to obtain an analytical solution of the RTE in the case
of polarized light, it is imposed that the absorption matrix is constant with the
optical depth (which implies that all magnitudes will be constant with depth,
such as the magnetic field vector, the component of the velocity along the line of
sight and also the parameters that define the line, such as its intensity, Doppler
width and damping). Furthermore, it is necessary to assume that the source fun-
ction (the ratio of emission to absorption) is a linear function of optical depth.
Making this approximation we get an analytical solution of the Stokes para-
meters (the Unno-Rachkovsky equations) as a function of the parameters that
define the line (such as the wavelength or the quantum numbers of the levels
involved in the bound bound transition) and of 9 free parameters: the two that
define the source function; the three that define the magnetic field; the one that
defines the velocity along the line of sight; the one that defines the strength of
the line; and finally the two that define the broadening of the line.
In this work, a python program has been designed and written that allows us
calculating the profiles of the Stokes parameters once the parameters that define
the spectral line are known, for any set of values of the 9 free parameters. It



has been verified that the program has no errors and then the behavior of the
spectral lines has been studied by varying each of these 9 parameters indepen-
dently.

In the final part of the memory, some data observed by the Hinode satellite
in a spot near the center of the Sun has been read and represented. The data
consists on a cube of 512x512 pixels observed in the 4 Stokes parameters along
112 wavelengths that include two spectral lines of Fe I around 6300 A.

Finally, some of these pixels have been chosen and their Stokes spectra have
been compared with those synthesized with our program.

1. Objetivos

Resumen
What is the purpose of this memory? We will see it in this section.

El objetivo de este trabajo es crear un programa de sintesis Milne-Eddintong.
Este programa constara de 9 pardametros libres que iremos variando uno a uno
para ver como afecta su cambio a los distintos perfiles de Stokes, de forma que
podamos comparar con los datos reales del satélite Hinode méas adelante y ex-
traer conclusiones acerca del uso de esta aproximacién y entender por qué es
tan 1til en el terreno de la espectropolarimetria solar.

Sin embargo, para hacer esto, necesitamos una introduccion del Sol y también
desarrollar una base tedrica. Todo esto lo iremos viendo en los siguientes apar-
tados:

2. Introduccion

2.1. El Sol

Resumen
In this part I am going to talk about the properties, layers, structure
(granulation, sunspots and solar flares) and the famous 11 years cycle of
the Sun.

Como ya sabemos, el Sol es la estrella que mas cerca tenemos y, sin ella,
la vida en la Tierra no hubiera sido posible. El hecho de que esté tan ’cerca’
nos permite estudiar con gran detalle las propiedades del Sol, como su distancia
(14959787042 km), su masa (1,988940,0003 % 103 kg), su radio (6,96040,001 *
108 m), su luminosidad (3,844 x10*°W) y su temperatura efectiva (5778K), entre
otras caracteristicas (Stix, 2012). Todos estos datos nos serdn de gran ayuda a
la hora de medir otros parametros y de estudiar su estructura interna, como
veremos a continuacion.

Para entender la estructura del Sol, necesitamos usar un modelo que explique
todos los fenémenos que ocurren en él.

Segun este modelo (el modelo estdndar), el Sol puede ser descrito, de forma
aproximada, como constituido por 7 capas:



= Nicleo. En él se producen todas las reacciones termonucleares. El Sol es
una estrella que se encuentra en la parte baja de la Secuencia Principal,
lo que quiere decir que en su interior se esta fusionando H para formar He
a través de la cadena p-p, siendo el ciclo CNO mucho menos relevante.

= Zona Radiativa. Esta zona se extiende, aproximadamente 3/4 del radio del
Sol, y es estable frente a las inestabilidades producidas por la conveccién.
Es decir, que el transporte de energia se produce, mayoritariamente, por
radiacion. Sin embargo, debido a la alta densidad, los fotones que se forman
en el nucleo practicamente no pueden salir, debido a que absorbidos y
reemitidos infinidad de veces dentro de esta capa, por lo que su salida
demora mucho tiempo.

= Zona Convectiva. En esta zona que ocupa, aproximadamente, la cuarta
parte més externa del interior del Sol, (en radio), el gradiente de tem-
peratura es tan alto que se producen inestabilidades convectivas, que se
traduce en burbujas de material caliente y, por lo tanto, menos denso, que
asciende hasta enfriarse, para luego descender por la periferia. La convec-
cién resulta una forma muy eficiente de transportar energia por lo que en
la practica podemos considerar que la energia se transporta por conveccién
en esta capa, aunque evidentemente sigue siendo atravesada por fotones.

= Fotosfera. Es la capa que podemos ver a través de un telescopio, ya que es
la capa que emite la luz visible del sol. Su superficie parece estar formada
por grénulos brillantes rodeados de un contorno més oscuro (esto es, la
zona central del granulo estd més caliente que los bordes, de ahi la dife-
rencia de brillo). También es la zona donde aparecen las manchas solares,
que estdn formadas por la umbra (en las imagenes estd representada por
un color negro, debido a su baja temperatura), y por la penumbra, (que
aparece como un halo alrededor de la umbra, pero filamentado).

= Cromosfera. Se trata de una capa exterior a la fotosfera, que es trans-
parente para el ojo humano. Se puede observar durante un eclipse solar.
La cromosfera se caracteriza por tener un aumento de temperatura: parte
desde unos 4.5 kK en su base (es decir, en la parte alta de la fotosfera) y
aumenta hasta los 10 kK es su parte superior.

= Corona solar. Es la capa mas externa del sol. Estd compuesta por plasma,
su temperatura es muy elevada (llegando a los 2 millones de K) y posee una
gran extension. Su estructura depende notablemente del campo magnético
que posee el sol. Ademds, igual que ocurria en la cromosfera, se puede
observar durante un eclipse solar. En ella se producen los lazos coronales
y los vientos solares.

= Heliosfera. Es la region espacial que hay maés alld de la dltima capa solar,
que se extiende incluso por fuera de la érbita de Plutén, y cuyo interior
estd sometido al viento solar, que es el causante de las auroras boreales
que se ven desde la Tierra. El limite de la heliosfera es conocido como la



heliopausa, donde el viento solar se mezcla con los vientos procedentes de
otras estrellas.

2.2. Estructuras solares
Resumen

In this section we will see the different types of structures the Sun has
wich are the convective and the magnectic structure.

2.2.1. Estructuras convectivas

En la fotosfera aparecen una serie de granulos distribuidos a lo largo de la

superficie visible del astro, que se caracterizan por ser més brillantes en el centro
y mas oscuros por los lados: el efecto se produce porque asciende masa caliente
de las capas inferiores, creando estas estructuras.
Una estructura importante que debemos destacar es la supergranulacion: se tra-
ta de una estructura convectiva a gran escala, con un tamano de unos 30 Mm,
y es muy importante porque juega un papel fundamental en la distribucion del
campo magnético en la superficie solar.

2.2.2. Estructuras magnéticas

Las dos estructuras magnéticas mas importantes que tenemos son las man-
chas solares y las erupciones solares (National Weather Service, s.f):

= Las manchas solares son zonas oscuras que aparecen en el Sol. Cuando
nos referimos a oscuras hablamos de que su brillo es comparativamente
menor que el del entorno, debido a su temperatura, que es, en comparacién
con el resto del Sol, mucho menor. Las manchas y el campo magnético
estan intimamente relacionadas, hasta el punto de que en las zonas con
grandes campos magnéticos, los movimientos convectivos del plasma se
vean inhibidos. Tal y como dijimos antes, como la conveccién es el principal
mecanismo de transporte de energia, si deja de estar presente, se provoca
un fuerte enfriamiento (alcanzando en la superficie solo 1500 K respecto
a los 5800 K que se pueden alcanzar, aproximadamente), de ahi que se
produzcan las manchas que observamos.

= Las erupciones solares son debidas a cambios bruscos en el campo magnéti-
co. De hecho, incluso més fuertes que esta, existen también las eyecciones
de masa coronal, aunque ambas tienen el mismo mecanismo fisicoﬂ
Cuando zonas de polaridad opuesta entran en contacto, se produce una
reconexion magnética, que implica un retrazado de las lineas de campo,
y, con ello, una expulsién de grandes cantidades de material y una brusca
liberacién de energia.

1Se les llama CME: coronal mass ejections



2.3. Ciclo solar

Actualmente nos encontramos en el ciclo 25, que empezé en el 2019 (National
Weather Service, s. f.):

Se descubrieron en el 1844, por
el astrénomo aficionado Heinrich Sch-
wabe (Choudhuri, 2015) aunque su w00 Sinspot Numoer (v20) Prodicion 202111
objetivo real era descubrir el paso de
pequenos planetas por delante del sol,
también anoté la cantidad de man-
chas solares que observaba, y descu-
brié que tenfan un ciclo de, aproxima-
damente, 10 anos, aunque actualmen-
te sabemos que estos ciclos pueden ser
mas largos o mas cortos.
El ciclo solar, como su nombre indi-
ca, es el ciclo que realiza el campo
magnético del sol, que se completa,
aproximadamente cada 11 anos, de
forma que para volver a la misma dis-
tribucién de polaridades, han de pa-
sar 22 afos en total (NASA Science
for Kids , s. f.).
Este ciclo es vital para comprender la
evolucién del magnetismo solar, ya que el propio ciclo afecta a la actividad que
ocurre en la superficie del Sol, de forma que al principio (y al final) del ciclo las
manchas solares presentes son escasas, mientras que a la mitad del ciclo suele
presentar mayor actividad (en otras palabras, aumentan las erupciones solares
y las eyecciones de masa coronal). A la cantidad de fenémenos que ocurren en
la superficie solar y en su entorno le llamamos clima espacial, y predecir sus
cambios es realmente importante para conservar la tecnologia en el espacio.

Figura 1: Ciclo Solar: se representa
el nimero de manchas (o grupos)
frente al tiempo. De fondo de la
imagen una fotos de la corona so-
lar observada por David Hathaway
(https://solarscience.msfc.nasa.gov/
predict.shtml)

3. Bases tedricas

Resumen

Here, we will see the theory behind the Milne-Eddington approxima-
tion, starting with the definition of optical depth, followed by the defi-
nition of Stokes parameters and concluding with the Unno-Rachkovsky
equations which will depend on the 9 parameters to use later on.

3.1. Radiacién
3.1.1. Definicién de profundidad éptica

Empezamos definiendo la Intensidad especifica como la potencia emitida
(en forma de radiacién) por unidad de dngulo sélido Q, por intervalo de fre-



cuencia dv y area dA perpendicular a la linea de visién, o LOS: line of sigth

dE
I, = ——— 1
dAdvdtdS (1)
Que también puede ser escrita por intervalo de longitud de onda A haciendo
uso de:

Ihd\ = I,dv (2)

Si miramos a lo largo de un eje, que podemos llamar Z, podemos definir la
variacion de la intensidad a lo largo de la distancia como:

% = — xvly, (3)
donde 7, es la emisividad y x, I, la absorcién.

En otras palabras, la emisividad es la intensidad especifica emitida por el
medio, por unidad de longitud, y la absorcién es la intensidad especifica ab-
sorbida por unidad de longitud, donde Yy, es el coeficiente de absorcidn, e
indica la fraccién de esa intensidad que ha sido absorbida.
Empecemos considerando entonces tinicamente la absorcién (es decir, el término
de la emisién es nulo). En este caso podemos resolver la ecuacién diferencial del
siguiente modo:

dl,
= - l/Il/
dz X

z1 zZ1
/ dlogl, = —/ Xrdz (4)
20 Z0

IV(Z].) = IV(ZO)eifzzOl XudZ — IV(ZO)e—)ZUAZ

en la que definimos como [ = 1/¥,, al recorrido libre medio de un fotén,
siendo:

B 2 xudz
Xv = O?dz (5)

Z0

Volviendo a la ecuacién [d] podemos reescribirla como:

=4z
I (z1) = I (20)e T (6)
De esta forma, en el exponente estd quedando el nimero de recorridos

libres medios que hay en una distancia Az, también llamado profundidad
optica:

dr, = —xpdz = —X,dz (7)

Que nos indica la distancia que recorre el ultimo fotén detectado (en un
bosque oscuro, por ejemplo, seria el iltimo drbol que somos capaces de ver con
nuestra linterna).



3.1.2. Desarrollo de las ecuaciones de la LTE

Si tenemos en cuenta ambos términos, hemos de trabajar con la ecuacion [3]
de forma que diviendo ambos términos por —Y,, entonces:

)
_XVdZ Xv
Sustituyendo lo obtenido en , y escribiendo que:

+1, (8)

U
S, =— 9
Xv ©)

Donde S, es conocida como la funcién fuente, que es la intensidad especifi-
ca que se emite en 1 recorrido libre medio.
Entonces queda:

dl,
dr,
Que es conocida como la Ecuacién de Transporte Radiativo.

Llegados aqui deberemos aplicar las aproximaciones correspondientes para este
caso. En principio, tenemos tres tipos de equilibrios termodindmicos:

=1,-8, (10)

1. Equilibrio Termodindmico (total), en el que I, = B, y S, = B,
2. Equilibrio Termodindmico (local), en el que I, # B,, pero S, = B,

3. No Equilibrio Termodindmico, en el que ambas funciones son diferentes
de B,, es decir, de la funcién de Planck.

Y tendremos que darle forma al coeficiente de absorcién x:
Para ello consideraremos una longitud de onda, que serd A = 500 nm y llama-
remos a estos parametros con un subindice 5, por ejemplo:

dT5 = —XCSdZ (11)

Donde yx. es el coeficiente de absorcién del continuo (Gray, 2005).
Una vez definido esto, volveremos a la ecuacion 3]y usaremos este tltimo término
de la siguiente forma:

d‘[l/ v DIV
= X (12)
_XC5dZ _X05 _XC5
dl, X 1 Ly
=, + 22 (13)
_Xcsdz ~Xes Xv —Xecs
dl, v
=X (g5, +1,) (14)

_X05 dZ B Xcs



La forma final es la siguiente, y se puede resolver como una EDO de factor
integrante:

I,
o _ (1, - sv) (15)
dT5

Realizando todos los pasos, a la solucién que llegamos es:

I(rs) = e K9 1(7y) + / e IR K Sdr (16)

T1
Donde hemos eliminado el subindice v para no ser redundantes con la nota-
., Xv . . .2
ciéon y K = ==, que es conocido como el coeficiente de absorcién.

A esta soluciécﬁ se le conoce como la solucién formal de la RTE, y su interpre-
tacién fisica es la siguiente: en 7 se emite una cierta cantidad de luz, de la que
solo nos va llegar una fraccién e [ Kdr (11), es decir, que el primer término
es la intensidad especifica que nos llega desde la iltima distancia con-
siderada, pero hay que tener en cuenta que por el camino también se pueden
generar fotones (que a lo largo del camino también se van absorbiendo), de ahi el
segundo término, que indica la intensidad especifica que nos va a llegar de todas
las distancias menores que 7. Dicho esto, la suma de ambos términos nos dara
la intensidad especifica (para una frecuencia determinada) a una cierta distancia.

3.2. Polarizacién y parametros de Stokes

Los parametros de Stokes describen el estado de la polarizacion de la luz
a través de cuatro pardmetros, que son I,V,Q,U y cuyos valores pueden ser
medidos usando técnicas de polarimetria. La forma que tienen es la siguiente:

V=1 — I
Q = lyertical — Ihorizontal (17)

U= Itransversal+45° - Itransversal—45°

Es decir, I, es la intensidad total (El subindice h y ah indica horario y an-

tihorario, respectivamente), V' mide la polarizacién circular, y tanto ¢ como
U miden la polarizacién lineal (solo que U lo hace con una inclinacién de 45°
respecto a @).
Sera necesarios incluirlos en nuestra ecuacién RTE, ya que en el desarrollo an-
terior no hemos tenido en cuenta el efecto del campo magnético del Sol: Si lo
tenemos en cuenta, entonces la luz se polariza, y la EDO que resolvimos antes, se
convierte en 4 ecuaciones diferenciales acopladas, que se representan como una
ecuacion diferencial para un vector: esto implica que el coeficiente de absorcién
se transforma en una matriz.



3.3. Aproximacién Milne-Eddington

Ahora consideraremos que la ecuacién [15] puede ser escrita de forma matri-
cial, de forma que nuestra I sera escrita en funcién de los parametros de Stokes.
Esto implica que ﬂ

dl
—=K{I-S8 18
= K(I-S) (18)
se convierte en:
dl.  —
— =K({I-S 19
- -K@-s) (19)
conlyS
I, S
_ | Qv _|o
=17 13=1, (20)
V, 0
yK:
nr nQ nu nv
nQ nr pv. —pU | _
nu —pv nr PQ
nwo pu  —pPQ NI
nr 0 0 0 0 ng nu nv 0 0 0 0
07)100+nQ000+00pv—pU
0 0 =7 O nw 0 0 0 0 —pv 0 pq
0 0 0 nr nv 0 0 0 0 puv —-pg O

(21)

La solucién formal que vimos para la luz no polarizada tiene su equivalente,
y es justo la ecuacién previa. Sin embargo, el factor integrante ahora es un
operador matricial (se le conoce como operador evolucién) y, en general, solo
tiene soluciéon numérica.
Nosotros obtendremos una solucién analitica para un caso concreto, que serd
la aproximacién Milne-Eddinton. En ella, la matriz de absorcién K se vuelve
una constante, y el vector funcién fuente, S, es una funcién lineal del tipo
S =5y + 751 en I, mientras que en el resto es 0. Las soluciones a este ecuacion

2 Ademds, algo que afiade esta aproximacién es que no es necesario aplicar LTE aqui: esta
aproximacién nos da como una resultado una solucién més general.



son las soluciones Unno-Rachkovsky:

I=So+ A (g} + pd + o + P35
Q = —A""Ining +n1(nvpu —nupv) + pTl)S:

“1p2 (22)
U=—-A""[nimu +n1(ngev — nveq) + pull]Sy
V = —A"Yniny +n1(nupg — ngpw) + pyv] Sy
Con:
A =i —ng — i — 1y + pp + p + pi) — 112 (23)

IT = ngpg + nupv + nvev

Donde todos los pardmetros que aparecen en las ecuaciones seran definidos
siguiendo la bibliografifa (Orozco Sudrez, 2008).
Vamos a hablar sobre los coeficientes que aparecen aqui:
Podemos reescribir la matriz de absorcién, K, como una suma de tres matrices,
tal y como vemos en la ecuacién 21} La primera de ellas es diagonal, e indica que
todas las componentes se propagan por igual, mientras que las otras dos serian
una matriz simétrica (que corresponde con aquella que solo tiene los coeficientes
absorcién de la matriz), y una matriz antisimétrica, que corresponderia con la
dispersion, y contiene los coeficientes magneto-épticos de la matriz.
Para calcular estos coeficientes, necesitamos calcular los perfiles de absorcion
y de dispersién ¢, 4, ¥ ¥ppr, que dependen de las funciones de Voigt (H) y
Faraday-Voigt (F), respectivamente. La forma de los perfiles de absorcién y dis-
persion, respectivamente, son:

1
—= > SwmnmuH(a,0)
ﬁ M;—M,=j
2
Yy =—= Z Sy v, F(a,v)
ﬁ M;—M,=j
con:

v = A — )\0 + A)\B . )\OvLOS (25)

A)\D A)\D CA)\D

y donde Sy, m,,; es la fuerza de cada componente.
Hablemos de la ecuacion Se trata de un desplazamiento de la longitud de
onda (en unidades Doppler), y estd compuesto por tres partes: la primera, un
desplazamiento debido al lugar donde se encuentra el centro de la linea, \g, el
segundo es un desplazamiento debido al efecto Zeeman, que depende del campo
magnético, de la proyeccion sobre el eje Z del momento angular J y del factor
de Landé de la siguiente forma: (g;M; — g, M, ); v, el ultimo término, que es un
desplazamiento debido a la velocidad que tenga el material con respecto a la

linea de vision.




Por otro lado los coeficientes tienen la siguiente forma:

¢b+¢r

5 (1+ 00527)]

n=1+ % |:d)p8in2,y +

ng = % [(;Sp _ Ot —; ¢T} sin?ycos2y

_ Mo |: ¢b+¢r:| ) .
=y s ysin2y

ny = [gbr opcosy (26)

pPQ = % { ] sin~ycos2y

_ Mo |: '(/)b + wr:| ) .
pU = 5 SN ysin2y

pv =3 B, — gpleosy

Donde 7; son los elementos de la matriz de absorcién y los p; los coeficientes
magneto-6pticos de la misma matriz (con i = I,Q,U, V).
En concreto, los coeficientes 7; nos hablan de la fraccién de cada pardmetro de
Stokes que se convierte en intensidad o viceversa, mientras que los elementos
magneto-6pticos dan cuenta del fenémeno conocido como rotacién de Faraday,
que consiste en la transformaciéon de un parametro de Stokes distinto de la In-
tensidad en otro diferente, y también distinto de I.
Del resto de coeficientes que aparecen en estas ecuaciones se hablard con mayor
detenimiento un poco més adelante, pues son pardametros libres que iremos va-
riando para obtener el comportamiento de las lineas.
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4. Formacion de las lineas espectrales

Resumen

When we see the Sun’s spectral lines, we can notice that they have a
different shape than what we expected at first. So in this section, I am
going to explain why spectral lines exist and why they have that shape.

4.1. Introduccién

Como ya sabemos, existen tres ti-
pos de transiciones cuando se le co-
munica energia a un atomo. En la
transicion ligado-ligado, el coeficiente

8]

=]

o

=]
L

Espectro de absorcién, x (que es la fraccién de

1500 | fuera ck b atmasfera los fotones que son absorbidos, produ-
ciendo una transicién ligado-ligado,

1000 Espectro tras recorrer una cantidad de longi-

en la superficie .
tud de un cm) presenta un pico, pues

el fotén es absorbido en esa longitud
de onda en concreto. Esto implica que
todo lo que haya por detras de dicho
4tomo no podremos verlo.
Expliquemos mejor esto: ese aumen-
to de absorcién implica que los foto-
nes de esa longitud de onda en con-
Figura 2: Lineas de absorciéon del sol fue- creto, que van a llegar al observador,
ra y dentro de la atméfera (Arizaga Sil- vendran, en su mayoria, de capas mas
va et al., 2010) cercanas a éste (porque los que vienen
de capas mas lejanas son absorbidos
practicamente en su totalidad, y, por lo tanto, no detectados).
Los fotones que provienen de una determinada capa tienen una distribucién
(tanto en ndmero, como en longitud de onda) muy parecida a una funcién de
Plank evaluada a esa temperatura (estando en LTE o cerca de él). Dicho esto, si
existe una diferencia de temperatura entre las diferentes capas, entonces obser-
varemos una notoria variacién en el nimero de fotones recibidos dependiendo
de la frecuencia con la que estemos observando, que nos indicardn qué capa
estamos viendo.
Esto ocurre también en el Sol. La fotosfera tiene un gradiente de temperatura ,
de forma que su temperatura en la superficie es mayor que si nos vamos alejan-
do (antes de llegar al minimo de temperatura). Esto implica que para ciertas
longitudes de onda, seremos capaces de ver la fotosfera, que estd, por ejemplo, a
una temperatura Ti, pero existen otras longitudes de onda que son absorbidas
por la capa con temperatura Ts, lo que implica que no somos capaces de ver la
capa T1. A estas lineas se les llama lineas espectrales de absorcién.
En caso contrario (cuando T; < Ts3) aparecen las lineas emision, pues en el cen-
tro de la linea el coeficiente de absorcién es mayor, lo que implica que estariamos

500 4
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observando una zona con mayor temperatura y, por lo tanto, una mayor emisién
que en el continuo.

4.2. Mecanismos de ensanchamiento de las lineas espec-
trales

En principio, nuestras lineas es-
pectrales deberian parecer una delta
de Dirac, pues la absorciéon se produ-
ce para exactamente una sola longi-
tud de onda.

Sin embargo, existen varios mecanis-
mos de ensanchamiento que nos indi-
can no soélo la forma que deben tener,
sino que, ademas, conociendo su for-
ma, podemos hallar muchos parame- / \
tros fisicos interesantes, de los que ha- -
blaremos mas adelante. -
En las estrellas existen tres meca-
nismos de ensanchamiento principal- Figura 3: Perfil Voigt calculado con
mente que, en conjunto, dan como re- Nuestro programa python

sultado un perfil de Voigt.

Un perfil de Voigt es la convolucién entre un perfil Gaussiano y un perfil Loren-
tziano, de forma que la parte central del perfil es como una Gaussiana, mientras
que en los extremos (alas) es como una Lorentziana:

4.2.1. Ensanchamiento Natural

El primer mecanismo que vamos
a ver se deriva directamente de la
LT mecanica cuantica. Debido al Prin-
cipio de Incertidumbre (también lla-
mado de indeterminacién tiempo-
energia) nos damos cuenta de que si
conocemos el tiempo de decaimiento
de un electrén excitado con mucha
precisién, entonces no seremos capa-
ces de determinar el nivel de energia
con infinita precision. Esto implica
y que e/se /ni.vel exc.itado no tiene una
Frecuencia, v energia Unica E, sino un AE, tal y co-
mo indica la siguiente férmula:

Intensidad, 7(v)

Figura 4: Perfil Lorentziano del ensan-
chamiento natural calculado con nues- AEAt > h (27)

tro PrglaAd BY i Qlkcaimiento del electrén, que es conocido mucha precision.
Esto provoca un ensanchamiento de la linea que sigue un perfil Lorentziano
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(Gray, 2005) como el que hemos visto en la imagen.

Cabe destacar que este mecanismo de ensanchamiento es mucho menor que
los otros (para las condiciones del Sol), por lo que, de aqui en adelante, lo
despreciaremos.

4.2.2. Ensanchamiento Doppler

Las moléculas (o dtomos, en el caso de un gas totalmente ionizado), se mue-
ven con una distribucién de velocidad que viene dada por la distribucién de
Maxwell, que depende exclusivamente de la temperaturaﬂ Entonces, cuando se
emite un fotén desde el gas, va a producirse un efecto Doppler en funcién de la
velocidad de la molécula o el 4tomo que emita el fotén.

El pardametro que define esta anchura se le conoce como anchura Doppler: AAp,
y es el efecto predominante de los tres.

4.2.3. Ensanchamiento Colisional

También conocido como ensanchamiento por presién, se da cuando dos ato-
mos colisionan entre si. Estos choques producen una modificacién en los niveles
de energia involucrados en la transicion, lo que implica que pueden liberarse
fotones con valores de energia diferentes a la longitud de onda donde se produce
usualmente la emisién del fotén (Gray, 2005).

El parametro que define la anchura colisional se suele llamar parametro de dam-
ping, a, o de amortiguamiento, y sigue un perfil Lorentziano, como vimos en la

imagen [4

3Existen algunos que no cumplen esta caracteristica, como por ejemplo aquellos gases que
estan sometidos a campos externos.
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5. Metodologia

Resumen

In this section we are going to count the free parameters (saying where
they come from) and talk about the program I have made which will be
used along this memory in the following sections.

Una vez visto el desarrollo teérico, podemos pasar a hablar del programa
que se ha escrito para sintetizar las lineas.
Si contamos los parametros que tenemos disponibles para variar, hacen un total
de 9:
Este nimero viene dado porque en la aproximacién Milne-Eddington (donde la
funcién fuente es lineal y la matriz de absorcién constante), solo necesitamos
especificar los dos pardmetros de la funcién fuente, y todos aquellos necesarios
para definir la matriz de absorcion, que serian la fuerza de la linea 7, la veloci-
dad macroscépica del medio a lo largo linea de visién Vi og, la anchura Doppler
AMp, el damping a, la intensidad de campo magnético B, y su inclinacién ~ y
azimut x, ademads de las constantes de la funcién fuente Sy y S7.
El programa sintetiza las lineas para cualquier 4tomo, pero vamos a particulari-
zar para una linea de Fe I, con centro en 6302.494 A visualizando la linea entre
6302 y 6303 A tinicamente (que es donde se situarfa esta linea de absorcién de
este elemento).
Para esta linea en concreto, es valido el acoplamiento LS, lo que implica que los
nimeros cudnticos totales del d&tomos (S,L,J) estdn bien definidos, y la transicién
que se produce entre niveles es del estado 5P1 al estado 5D0 escrito en en no-
tacion espectroscépica E[
Aunque el programa estd particularizado para esta linea espectral, se puede
aplicar a cualquier linea en la que sea valida el acoplamiento LS y en la que
queramos estudiar el efecto Zeeman, ya que a parte de los 9 pardmetros mencio-
nados anteriormente, incluye otros parametros que también se pueden modificar
como la transicién atémica y el centro de la linea (aunque no lo modificaremos
en esta memoria).
Para que el calculo de las gréficas sea lo mas cémodo posible, se ha diseniado el
programa con un bucle que es capaz de cambiar un inico pardametro, haciéndolo
variar entre tantos valores como deseemos y que devuelve los perfiles de Stokes
(I1,Q,U,V) normalizados al continuo del Sol en Calma . Esto se verd muy bien
en el siguiente apartado:

4E] primer nimero es la multiplicidad del spin 2S + 1, la letra es el momento angular
orbital L y el tercer niimero es el momento angular total J
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6. Resultados y discusion

Resumen

As mentionated before, from Unno-Rachkovsky equations, we have 9
parameters to introduce into the code, then we will vary these parameters
and get conclusions about how different values change the profiles’ shapes.

Ahora que sabemos cémo actia nuestro programa, estudiaremos por sepa-
rados el efecto de los nueve pardmetros que podemos variar, y discutiremos los
resultados que hemos obtenido.

Ademsds, se probardn otras combinaciones de pardmetros (modificando ligera-
mente el programa), e intentaremos predecir el comportamiento de la linea.

6.1. Variacion del parametro 7

Primero variaremos la fuerza de la linea, también conocido como 79. Los
resultados que obtenemos son los siguientes:

Varacion del parametro ng

0.1
L
£ 0.0
_01 |
T T
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AlA) AlA)
0.04 0.02
—_— lriﬂz 0.5
0.02 1 0.00 — m=1
= = — =2
— —
J 3 -0.02 -
S 0.00 — =5
—0.02 1 —0.04 4 — =10
T T
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AlA) A(A)

En las cuatro graficas vemos un comportamiento similar: con el aumento de
la fuerza de la linea, aumenta la profundidad de la linea en todos los casos.
Esto es debido a que en nuestras ecuaciones, la fuerza de la linea es simplemente
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un parametro multiplicativo, por lo que los resultados que obtenemos son con-
sistentes con el desarrollo teérico.

Con estos valores de la fuerza de la linea, estamos todavia dentro del régimen
lineal. Si aumentamos este pardmetro a una cantidad mucho mas alta, entramos
en el régimen de saturacién, donde los perfiles tienen el siguiente comportamien-
to:

Varacion del parametro ng

0.1
< SEE
_0.1 |
T T
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
Ald) A(A)
0.04 4 0.02 1
— mw=1
0.02 0.00 — =2
-~ =~ — M=>5
— —
S 0.00 A > —0.02 4 — mp=10
—0.02 - —0.04 4 — =120
— rjuz 50
T T
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AMA) AlA)

Aqui podemos ver que las ultimas lineas (de I) ya no crecen proporcional-
mente como la azul, la naranja, la verde y la roja, sino que, en su lugar, empiezan
a ensancharse por las alas. Este efecto de saturacién lo volveremos a ver més
adelante al variar otros parametros.

6.2. Variacion del parametro V;pg

Si variamos la velocidad a lo largo de la linea de visién obtenemos los si-
guientes resultados:
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Varacion del parametro Vios

100 4 0.04 -
0.02 -
E‘-‘ 0.95 4 g:' 0.00 -
—-0.02
0.90 -
, —0.04 :
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AA) AlA)
0.005 1 —— Vigs= -400000.0
4 —— Vigs= -200000.0
0.00 - 0.000 vms :
= = — Los=
= = —0.005 -
o > —— Vips= 200000.0
—-0.01 A —0.010 1 —— Vigs= 400000.0
—0.015 |
T T
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AMA) A(A)

El efecto que vemos es un desplazamiento de la linea, aunque la forma se
mantiene para todos los perfiles (ya que la velocidad es una constante en la
aproximacion de M—Eﬂ).

Podemos ver que si la velocidad es positiva, tenemos un incremento en la longi-
tud de onda, esto es, un desplazamiento al rojo (el material se aleja de nosotros
con respecto a la linea de visién), mientras que para velocidades negativas (el
material se acerca hacia nosotros) vemos un desplazamiento hacia el azul.

Las velocidades necesarias para que se produzca este efecto tienen que ser del
orden de varios km/s (pero en el grafico las unidades son cm/s), ya que varia-
ciones de la velocidad mas pequenas no provocan un efecto visible.

Cabe destacar que vppog ya tiene en cuenta todos los campos de velocidad pre-
sentes (esto quiere decir que la velocidad de la granulacién, las oscilaciones u
otras velocidades a gran escala ya estdn incluidas dentro de este pardmetro).

6.3. Variacion del parametro A)\p

Ahora variaremos la anchura Doppler, cuyo resultado es el siguiente:

5En el caso més realista, se produce una asimetria en la linea espectral
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Varacion del pardametro Adp

1.00 0.04 -
0.98 - 0.02 -
w =
= 0.96 | T 0.00
0.94 - —0.02 7
0.92 . —0.04 1 ,
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
A(4) A4)
0.01
0.01 1 —— Mp=0.01
0.00 0.00 — MDZ 0.02
S:‘ ;53 —— AAp=0.03
—0.01 4 —0.01 - — AAp= 0.05
—0.02 A
k —0.02 1 i
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
Al4) ALA)

Observando el perfil I, nos damos cuenta de que, cuando la anchura Doppler
es muy pequena, vemos varios picos muy pronunciados (linea azul); pero que, a
medida que aumentamos este parametro, van desapareciendo hasta solo quedar
uno, como vemos en la linea roja.
Matematicamente hablando, cuando la anchura Doppler es muy grande, el per-
fil de Voigt se ve incrementado en su anchura, gracias a la contribucién de la
Gaussiana que forma el efecto Doppler.
Por otro lado, si esta anchura es pequena, se observan diferentes subcomponen-
tes que antes estaban ocultas, ya que estaban separadas una distancia menor
que su propia anchura .
Este efecto se ve en los perfiles V y Q con claridad, ya que la linea azul es la
més estrecha (y se parece mucho a una Lorentziana), mientras que el resto de
lineas son més anchas (y més bajas), de ahi que digamos que el efecto de la
Gaussiana haya dejado de ser el mas importante.
Lo que ocurre, fisicamente hablando, es que las componentes Zeeman estan se-
paradas por un desplazamiento menor que la anchura Doppler. Cuando esta
ultima es grande, las componentes se solapan, impidiendo distinguirse, y for-
mando una linea parecida a la roja y a la verde (de I).
Esto nos permite entonces distinguir entre dos regimenes, como veremos cuando
variemos el campo magnético.
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6.4. Variacion del parametro a

Procederemos a evaluar el término del damping, o amortiguamiento, usual-
mente denotado como a:

Varacion del parametro a

1.00 4 0.050
0.025 -
0.98
7] -
= = 0.000 +
0.96 | 0025
0.94 . —0.050 .
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
ALA) AlA)
0.01 7 A — a=01
=0.3
0.00 a
, 000 N — a=07
S S — a=15
° o014 —0.01 7
—0.02 4 v —0.02 -
T T
6302.0 63025 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AlA) Al4)

Como su nombre indica, cuanto més grande es el parimetro de amortigua-
miento, mas planos son los perfiles, es decir, cuanto mas grande se hace el
ensanchamiento colisional, mas pronunciadas se vuelven las alas (porque se pa-
rece cada vez més a un perfil Lorentziano), lo que nos permite distinguirla de
una Gaussiana con facilidad.

Al disminuir entonces a, apreciamos que las lineas espectrales se van estrechan-
do, y haciéndose cada vez mas altas. De hecho, en el perfil de I, podemos ver
que solo se aprecian dos picos cuando a = 0,1, que corresponden a las dos com-
ponentes Zeeman de polaridad circular.

Entonces, hemos visto que disminuyendo el damping podemos distinguir ambas
componentes Zeeman. Esto es gracias a la relacién que tienen a y AAp: si hu-
biéramos elegido otros valores, quiza no podriamos distinguirlo.

Este fenémeno también podemos verlo si, en vez cambiar el parametro de amor-
tiguamiento, aumentamos el campo, como veremos en el siguiente apartado:
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6.5. Variacion del parametro B

El campo magnético (junto con la temperatura) son los pardmetros fun-
damentales para describir el estado del plasma, de hecho, la razén por la que
usamos polarimetria es esta: necesitamos medir el campo magnético.

En estas gréficas veremos por qué es tan importante:

Varacion del parametro B

1.00 - 0.04
0.98 - 0.02 1 \
0.00
0.96 |
-U ~0.02 \

e
Vil

0.94
: —0.04 .
6302.0 63025 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
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0.01 1 —— B=07kG
0.00 0.00 4 B= 1.0 kG
= o — B=1.5kG

S -

S 5 — B=13.
o014 001 B= 2.0 kG
—0.02 - | —0.02 - |

6302.0 63025 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AlA) AlA)

Sin campo magnético no se produciria el desdoblamiento de las lineas por
efecto Zeeman, esto implica que no seriamos capaces de reproducir ciertos re-
sultados que se obtienen en el Sol y es que, en efecto, en el perfil de I, con
B = 700 G, solo se ve un pico, mientras que la linea con el campo magnético
mas alto muestra que no solo habia un pico, sino que aparecen 5 picos diferentes
(de los cuales nos interesan los 3 minimos, que son los que forman el multiplete
efectivo).

No solo apreciamos cambios en el perfil I. Si nos fijamos en el perfil V, vemos
que, a mayor campo magnético, mas se separan respecto al centro de la linea los
picos (como era de esperar pues V es la que representa la polarizacién circular).
En cuanto a los perfiles Q y U también vemos que, a mayor campo magnético,
los picos de las lineas se acentian y se separan, sin embargo, el efecto es el
mismo en ambos casos, pues se trata de polarizacién lineal (a 0° y a 45° grados
respectivamente).

En los ejemplos que hemos visto, solo hemos tratado con un tipo de régimen,
pero tenemos dos; el de campo débil y el de campo fuerte:
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Cuando el desdoblamiento Zeeman es menor que la anchura Doppler, entonces
estamos en el régimen del campo débil. Veamos un ejemplo de esto:

Varacion del parametro B

1.00 0.04
0.98 1
0.02
0.96 1
o < 000+
= 094 5
0.92 4 —0.02 4
0.90 1 —— B=0.1kG
—0.041 —— B=0.2kG
040 045 050 055 0.60 040 045 050 055 060 065 —— B=03kG
M) +6.3020000000e3 J(4) +6:3020000000e3 —— B=0.4 kG
—— B=05kG
— B=07kG
0.0050 4 0.0050
0.0025 0.0025 1
0.0000 | 0.0000
S —0.0025 4 & -0.0025
0.0050 ~0.0050 4
00075 ~0.0075 4
~0.0100 4
~0.0100 4
040 045 050 055  0.60 0.45 0.50 0.55 0.60
M) +6.3020000000e3 A(4) +6:3020000000e3

En este régimen, no se aprecian las componentes Zeeman (en I), y en los
perfiles Q, U, y V vemos como escalan con el campo.
Incluso en esta gréfica, vemos que para B = 700 G la curva se ha desplazado
un poquito: esto nos indica que hemos entrado en el régimen del campo fuerte.
Si seguimos aumentando el campo magnético, el comportamiento que vamos a
ver es el siguiente:
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Varacion del parametro B
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En caso con B = 700 G podriamos considerarlo el limite entre el régimen
débil y fuerte, ya que a partir de este valor empezamos a distinguir las compo-
nentes de Zeeman, y en los perfiles de Q, U y V los picos empiezan a separarse
en vez de aumentar su taman

6.6. Variacion del parametro ~

Este pardmetro es el pardmetro de la inclinacién con respecto a la linea
de vision, por lo que lo llamaremos ’inclinacién’ a partir de ahora, ya que,
dependiendo de la bibliografia que se consulte, el nombre cambia, aunque el
significado fisico es el mismo: es el dangulo formado entre el vector de campo
magnético y la linea de vision:

6De hecho, dependiendo del régimen que tengamos en el Sol de la zona que deseamos medir,
deberemos medir o bien el tamano de los picos, o bien su separacién.
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Varacion del parametro y

1.00 4 0.050 -
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Primero, hemos escogido valores entre 20 y 80 grados para ver la tendencia
que tiene el campo magnético es estos casos.
A primera vista, vemos que, a medida que aumenta la inclinacién (esto es, vemos
B cada vez més inclinado), vamos 'perdiendo’ polarizacién circular, y ’ganando’
polarizacién lineal, que es el efecto que tenia que ocurrir.
Dicho de otra forma: cuando B apunta hacia nosotros, la luz que recibimos
debe estar polarizada circularmente, mientras que si el dngulo entre nosotros
y la direccién del campo magnético formase 90° o 2702 estarfamos viendo la
polarizacién circular ’de lado’, lo que significa que aparece como polarizacién
lineal.
Podemos comprobar esto dibujando un par de gréficas auxiliares, empezando
con aquella cuya inclinacién es 02
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Varacion del pardmetro y
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Tal y como esperabamos, la tinica polarizacién que vemos es la polarizacién
circular. Veamos qué ocurre en el otro caso:

Varacion del pardmetro y
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En esta grafica, también apreciamos polarizacién circular (teniendo en cuen-
ta que los valores de Q y U son del orden de cero, dentro de la precisién numeérica
de nuestro programa de python), pero girando en la direccién opuesta (pues el
perfil V es justo al revés: donde antes habia un maximo, ahora se encuentra un
minimo, y viceversa), confirmando lo que decfamos anteriormente.

. Qué ocurre para 90 y 270°7
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Varacion del parametro y
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Varacion del parametro y
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Tal y como habfamos predicho, la curva V es despreciable (escala 10718),
mientras que en ambos casos, los perfiles Q y U son exactamente iguales (y
esto ocurre porque la polarizacién lineal no tiene un sentido preferente ya que
el campo magnético oscila con el tiempo).
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6.7. Variacién del parametro y

Tal y como se dijo antes, ahora variaremos el azimut, que en este trabajo
se ha llamado x, aunque, dependiendo de la bibliografia, los nombres cambian,
por lo que se debe de tener cuidado.

Las linea que obtenemos para los casos intermedios son las siguientes:

Varacion del parametro y
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= T 000
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Los valores escogidos han sido 20°, 40°, 60° y 80°, de forma que los perfiles
presentan simetria pasados los 45°: las lineas por debajo y por encima de ese
angulo son simétricas respecto el eje de abscisas.

Revisando las ecuaciones, comprobamos que en todas ellas la inclinacién esté
multiplicada por un factor 2, explicando asi esta simetria.

Fisicamente, tenemos que tener en cuenta que los efectos que se produzcan en
media circunferencia, van a repetirse exactamente igual al otro lado (pues tene-
mos simetria) de ah{ que aparezca ese 2 en las ecuaciones.

Por otro lado, el comportamiento que observamos segiin nos acercamos a 45°
de azimut es que desaparece la polarizacion lineal a 0° (perfil Q), mientras que
la polarizacién lineal a 45° aumenta (perfil U), que era de esperar.

Ademds, comprobamos que, independiente del azimut, las lineas de I y de V
son las mismas para todos los casos (en un ejemplo posterior, veremos si esto se
sigue cumpliendo si cambiamos la inclinacién del campo magnético).
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6.8. Variacién del parametro Sy

Ahora variaremos Sy, cuyo resultado fue el siguiente:

Varacion del parametro 5
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Al haber usado la aproximacion M-E; la funcién fuente es una funcién lineal
(con dos pardmetros libres, Sp y S1).

Analizando las ecuaciones de Unno-Rachkovsky podemos observar que este
pardametro que estamos variando aparece sumando, de ahi que a mayor Sy, es-
temos mas cerca del 1 en Intensidad relativa.

Sin embargo, la forma que tienen los perfiles se mantiene para todos los valores
que hemos probado, lo que era de esperar.

Cuando veamos las conclusiones, este parametro serd muy importante y debe-
remos modificarlo, ya que nos estd marcando la intensidad del continuo (que,
por ejemplo, para la umbra es muy pequena, mientras que para el Sol en calma
debe de promediar la unidad).
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6.9. Variacién del parametro S;

De los nueve parametros solo quedar por variar este:

Varacion del parametro 5,
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Este pardametro aparece como un factor multiplicativo en nuestras ecuacio-
nes: 57 representa la pendiente de la funcién fuente frente a la profundidad
Optica, que estd relacionado con el gradiente de temperatura, por lo que su efec-
to es evidente: a mayor S, tendremos lineas espectrales més profundas en 1.
Cuando observamos en la longitud de onda del minimo (es decir, en la parte
més alta de la atmdsfera), estaremos teniendo una cierta temperatura, que serd
menor cuanto mds grande sea el gradiente (de hecho, si Sy fuera cero, entonces
toda la atmdsfera tendria la misma temperatura, y no habria linea).
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6.10. Variacion de los parametros v y y simultaneamente

Inicialmente, el pardmetro de la inclinacién era de 45°, que es el valor con
el que sacamos todos los célculos anteriores.
Sin embargo, cuando estudiamos el parametro x nos dimos cuenta de que los
perfiles I y Q no cambiaron en absoluto, asi que comprobaremos si para otras
inclinaciones (y variando el azimut) estos perfiles empiezan a cambiar o no.
Empezamos poniendo la inclinacién a 02 grados:

Varacion del parametro y ; y=0.0

1.00 + 0.050 4
0.025 -
0.98 4
o =
= = 0.000
0.96 —0.025 -
—0.050 +
T T
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AlA) ACA)
0.050 0.050 A
— x=20.0
0.025 - 0.025 x= 40.0
= 0.000 S 0000 X= 600
—— x=80.0
—0.025 + —0.025 ~
—0.050 ~ : —0.050 A
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6303.0

A(A)

En la que comprobamos que ahora ningun perfil esta variando.
El resultado, en realidad, era de esperar: dijimos que cuando la inclinacién son
02, entonces la luz que nos llega estard circularmente polarizada. Entonces, da
igual cudl sea el azimut, pues la luz va a seguir llegando con polarizacion circular
igualmente.
Para la inclinacién a 90° tenemos que:
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Varacion del parametro y ; y=90.0
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Podemos observar variar cosas:
La primera de ellas es que estamos recuperando resultados que ya obtuvimos
cuando varidbamos la inclinacién, pues el perfil V es précticamente despreciable
(comparéndola con los valores de los otros perfiles).
La segunda cosa que podemos observar es que presentan el mismo comporta-
miento que cuando la inclinacién era de 452, simplemente que los valores hasta
los que llegan son diferentes (anteriormente, el pico estaba cerca de 0.01 en U,
mientras que ahora alcanza el valor de 0.2). De todos modos, esta variacién del
valor es debida al cambio en la inclinacién, no al cambio en el azimut.
En otras palabras, independientemente del valor de azimut, I y V se mantienen
exactamente igual, mientras que Q y U presentan el mismo tipo de curva: el
unico cambio que se produce es en el valor médximo que alcanzan los perfiles
mencionados anteriormente, y que se debe al cambio de inclinacién, no de azi-
mut.
Entonces, como conclusién, para los perfiles I y V no tenemos que preocuparnos
del azimut, ya que no produce ningin cambio en ellos.
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También hay que decir que no representamos el resto de casos por ser analo-
gos a los dos extremos que acabamos mencionar: para una inclinacién de 180°,
por ejemplo, tendriamos el mismo tipo de comportamiento que para una incli-
nacién de ©0: solo cambiarfa V (porque ha cambiado de sentido el giro de la
luz que nos llega), pero como el azimut sigue apuntando en la misma direccién
(va que es un pardmetro independiente de la inclinacién), entonces las lineas
espectrales son idénticas a las que ya teniamos.

7. Conclusiones

Resumen

The code is working and giving us correct values, but can it replicate
real results directly taken from the Sun? We answer this question using
Hinode’s data and the information we have learnt in the section above.

En este Trabajo de Fin de Grado se ha disenado y escrito un cédigo de
sintesis espectropolarimétrica bajo la aproximaciéon Milne-Eddington, que nos
permite sintetizar cualquier linea espectral (y sus cuatro pardmetros de Stokes),
simplemente conociendo los niimeros cuanticos de los niveles superior e inferior
de la transiciéon correspondiente.

El programa solicita la longitud de onda de la linea, Ag,los nimeros cuinticos
de los niveles implicados en la transicién y 9 parametros libres: el que define la
intensidad de la linea, 7g, los 2 que definen la funcién fuente en su aproximacion
lineal (Sp,S51,); los 3 que definen el campo magnético (B,7v,x), los 2 pardmetros
que se necesitan para calcular el ensanchamiento de la linea (el damping, a y la
anchura Doppler, AAp) y, por dltimo, el que introduce la velocidad del material,
VLOS-

Por otro lado, este programa puede usarse como base (la parte de sintesis) para
un programa de inversién Milne-Eddington. Este tipo de programas son tan ro-
bustos, fiables y rdpidos que se usan de forma sistemédtica para analizar los datos
de las misiones espaciales como Solar Orbiter (que lleva este programa instalado
en una FPGA para enviar a Tierra sélo los 9 mapas del Sol correspondientes a
los 9 parametros libres, en vez de los cubos conteniendo los espectros y sus 4
pardametros de Stokes) (Cobos Carrascosa et al. ,2016).

Este mismo programa es la base del cédigo de inversiéon usado para la invertir
los datos del satélite SDO de la NASA (Borrero et al., 2007).

Para comprobarlo E], hemos variado todos sus parametros, y hemos verificado
que el resultado que obtenemos tiene sentido fisico y matemaético.

La parte matematica es la mas facil de comprobar, ya que tenemos las ecuacio-
nes desarrolladas en los diferentes apartados tedricos, y solo tenemos que pensar
en qué ocurre cuando un parametro aumenta o disminuye.

Es por esto por lo que discutir si fisicamente los resultados son véalidos o no ha

“otros usos practicos podremos encontrarlos en: Applicability of Milne-Eddington inver-
stons to high spatial resolution observations of the quiet Sun (Orozco et al.,2010)
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sido la parte mas complicada del andlisis, que se encuentra realizada en cada
uno de los subapartados (no se ha hecho la conclusién de cada apartado aqui
porque, de esta forma, se saben las conclusiones inmediatamente después de
haber visualizado los resultados).

Para concluir que realmente los resultados que estamos obteniendo coinciden
con los que verfamos en el Sol, deberemos hacer una comprobacién con los da-
tos que tenemos del mismo.

7.1. Comparacion del programa de sintesis con los datos
de Hinode

Lo primero de todo, vamos a hablar de Hinode:
Hinode es una misién internacional para estudiar el campo magnético del sol, y
entender las causas de las erupciones solares, el viento solar, y los mecanismos
que se esconden detras de estos fenémenos. Se lanzé en Kagoshima, Japén, en
septiembre de 2003, y es liderada por JAXA, aunque también colaboran otras
agencias espaciales, como la Europea (NASA, s. f.).
Los datos que usaremos se toman con el espectropolarimetro SP (naturalmente,
a bordo de Hinode), y se tratan de cubos con dimensiones 488x488x112, que
fueron reducidos a estas dimensiones por Ruiz Cobo y Asensio Ramos, (2013),
donde 112 son todas las longitudes de onda posibles, y 488 son los pixeles que
tenemos disponibles. Por otro lado, las longitudes de onda de Hinode van desde
6300.8862 A hasta 6303.2681 A (con 112 puntos dentro del intervalo), y nos
centraremos en la linea del Fe I en 6302.4936 A.
Para esta parte, se ha creado otro programa, cuya funcién es dibujar un mapa
por cada parametro de Stokes en el que sea vea una imagen del Sol, y también
una grafica para cada curva. De esta forma podremos sacar conclusiones miran-
do las imagenes que proporciona el programa, y con los perfiles experimentales
podremos comprobar qué tal se ajustan nuestros datos con la aproximacion rea-
lizada.
Para ello, tomaremos tres puntos diferentes: uno en la umbra, otro en la penum-
bra y un ultimo en el Sol en calma.
Primero ensenaremos el mapa de I para la longitud de onda 0, que corresponde
a 6300.886 A:
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Figura 5: Imagen de Hinode para la longitud de onda del continuo a 6301 A

Donde distinguimos 3 zonas: la umbra (que es la parte que aparece de color
més oscuro, porque es la parte de menor temperatura), la penumbra (que se
encuentra alrededor de la umbra, y que vemos filamentada) y el Sol en Calma,
donde podemos distinguir la granulacién (vemos unos puntitos rojos més alld de
la penumbra, que son material caliente, estan rodeados de zonas mas oscuras,
que son el material méas frio y se representa de color azul claro, formando asi la
granulacién).

Mostraremos ahora (ver Figura@ los cuatro mapas simultaneamente, en los que
se vera mucho mejor el contraste entre las zonas, debido al campo magnético
que posee cada zona:
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Figura 6: Imagen de Hinode para A\ = 6302.6031 A

En esta figura, en el panel de Stokes V, el color rojo indica que es campo
saliente, mientras que el azul indica que es campo entrante, pudiendo distinguir
ahora cada zona perfectamente.

Dicho esto, tomaremos un pixel de la umbra, por ejemplo, el pixel x = 120, y
= 370; para la penumbra tomaremos el punto x = 200, y = 250, y para el Sol
en calma tomaremos x = 430, y = SOE

A la hora de comparar con nuestros perfiles tedricos, tenemos que tener en
cuenta que en nuestra aproximacién los perfiles son simétricos, pero no sera asi
en el Sol, como vamos a comprobar a continuacién:

7.1.1. Comparacién con un punto en la umbra

Las lineas espectrales que tenemos para la umbra son las siguientes:

8Hay que tener en cuenta que la primera coordenada se refiere al eje vertical y la segunda,
al horizontal: se hace asi porque python dibuja de esta forma los graficos: no debe confundirse
con los ejes cartesianos a los que estamos acostumbrados.
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Perfiles de Stokes para Ao =6302.5
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Los espectros, o perfiles de Stokes de esta figura son los observados en el

pixel x = 120, y = 370 (usando la notacién vista anteriormente). A primera
vista nos damos cuenta de que obtener los pardmetros con nuestro cédigo va a
ser muy complicado (entre otras cosas, porque los perfiles no son simétricos, y
los perfiles presentan mucho ruido). Para hacer un estudio cuantitativo y obte-
ner los 9 parametros éptimos para los datos de Hinode habria que realizar un
cédigo de inversién M-E, de forma que el programa cambiase autométicamente
el valor de los parametros, y comparase con los datos reales, hasta dar con los
6ptimos. Esto queda fuera del alcance de un TFG, por lo que aqui se hard un
estudio cualitativo:
Para I, distinguimos tres picos en torno a la longitud de onda central (lo que
implica que la intensidad del campo magnético es mayor que la anchura Dop-
pler). Podemos corroborar entonces que estamos en régimen de campos fuertes
porque los picos del perfil V se encuentran lejos los unos de los otros (ademas,
se trata de un campo magnético entrante por la forma del perfil). Vamos a crear
un perfil sintético con B = 3000 G, v = 140°, x = 110°, Sq = 0,05 S; = 0,1,
etag = 0,5 y el resto se han mantenido iguaulesEl7 que nos da:

9Los valores fijos aparecen en el apéndice, al final del programa de sintesis.
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Perfil sintético M-E para la umbra
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7.1.2. Comparacién con un punto de la penumbra

Los datos de Hinode, para el pixel elegido (x = 200, y = 250), proporcionan
el siguiente resultado:

Perfiles de Stokes para A, =6302.5

0.6 1
0.1
- 04 > 001
_01 -
0.2 4
i :
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
Al4) AlA)
0.05 4
0.00 A 0.05 7
S _p.05 4 > 0.00 A
—0.10 A —0.05 4
! |
6302.0 6302.5 6303.0 6302.0 6302.5 6303.0
AL4) AlA)

Al estar en la penumbra, el campo magnético no es tan fuerte, porque no
podemos distinguir las componentes Zeeman, y todavia es entrante (por la for-
ma de la curva V).

Los pardametros diferentes son la intensidad del campo magnético que supondre-
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mos que es B = 1000 G (estd en régimen de campo fuerte, pero muy cerca del
limite entre el débil y el fuerte); la inclinacién (ya que el perfil Q ahora es di-
ferente), suponiendo que xy = 150%; también cambiaremos Sy = 0,17 y S; = 0,6
(para bajar la intensidad del continuo). Si lo dibujamos, quedaria de la siguiente
forma:

Perfil sintético M-E para la penumbra
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7.1.3. Comparacion con un punto del Sol en Calma

En esta zona, los perfiles de Stokes observados tienen esta forma:
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Perfiles de Stokes para A, =6302.5
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En estos perfiles hay varias cosas que podemos destacar: la primera de ellas,
es que no distinguimos las componentes Zeeman en el perfil de I, como en el
apartado anterior: esto se debe a que en el Sol en Calma, no debe de haber
campo magnético muy intenso. Por otro lado, tampoco vemos que haya una
senal de polarizacién intensa, pues estamos ante perfiles de V, Q y U que nues-
tro programa no puede reproducir porque estdn dominadas por el ruido (y, por
supuesto, por ser asimétricas e irregulares).

Si hiciéramos unos perfiles sintéticos, tendrian la siguiente forma:

Perfil sintético M-E para el Sol en calma
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Que tiene una diferencia significativa con respecto a los anteriores: el campo
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magnético ahora es saliente |E| (v su intensidad mucho menor, evidentemente).
Los valores que hemos puesto para esta sintesis son: B = 500 G, Sy =0. 25, S}
= 0.6, v = 80°, x = 170°.

Esto nos lleva a la conclusion de que, aunque nuestro programa sintetice las
lineas espectrales y de buenos resultados cualitativos, para los campos débiles,
complejos y fuertemente asimétricos del Sol en Calma estd muy lejos de la reali-
dad: esto quiere decir que suponer que la matriz de absorcién es una constante
no es acertado, y habria que usar, por tanto, modelos mas complejos, donde se
introduzcan otros pardmetros (por ejemplo, estos modelos deberfan incluir una
velocidad del material variable, ya que los perfiles que nos muestra Hinode no
son simétricos: solo con esto, podriamos obtener resultados mucho mas cercanos
que con la aproximacién de M-E).

También, para las zonas de umbra y de penumbra, podemos suponer que la
inclinacién del campo magnético se encuentra en el segundo cuadrante (pues
necesitamos que sea un campo entrante hacia el sol, o sea, que se aleja de noso-
tros. No tomamos el tercer cuadrante porque la inclinacién solo varfa entre 0°
y 180°), y que el azimut (multiplicada por 2)|E| se encuentra entre el segundo y
el cuarto cuadrante. No podemos concretar méas pues, para ello, necesitariamos
un programa de inversién de lineas espectrales, como hemos dicho anteriormente.

8. Problemas surgidos a lo largo del desarrollo

Resumen

During this proyect, there has been many problems. In this part, we
will see each of them and how they can be solved.

Lo primero que tenemos que destacar es que, para llegar al programa y poder
dibujar los perfiles, se ha tenido que adquirir una base tedrica.

La teoria que se desarrolla en este trabajo no se estudia con profundidad du-
rante la carrera, por lo que se ha requerido de fuentes externas para poder
realizar el programa de sintesis: la informacién que viene en los libros de espec-
tropolarimetria estd un poco por encima del nivel de un estudiante. Para poder
desarrollar la base tedrica sin problema, se han tenido diversas tutorias para
aclarar y ensenar conceptos, ademds de la recomendacion de bibliografia més
bésica.

En el programa también han surgido un par de dificultades, que se han resuelto
de la siguiente manera:

La primera de ellas, fue el célculo de las funciones de Voigt y de Faraday-Voigt.
Numpy cuenta con una libreria para dibujar la funcién de Voigt exclusivamen-
te, por ello, se tradujo de un codigo de fortran que calcula una aproximacién
mediante un desarrollo polinémico a ambas funciones (en realidad se trata de

10dependiendo de la zona del granulo, hubiéramos tenido un campo magnético entrante o
saliente.

11Recordemos que en nuestras ecuaciones, el pardmetro de la azimut aparece siempre como
2x
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un polinomio en nimeros complejos, cuya parte real es la funcién de Voigt y la
imaginaria la de Faraday-Voigt), en la que se realiza una aproximacién de las
mismas (Hui, Armstrong and Wray ,1977).

Para escribir el resto del cédigo, se ha seguido la bibliografia, aunque traducir
las férmulas (teniendo en cuenta las reglas de seleccién que van implicitas dentro
de ¢rpp ¥ ¥rpp ) ha supuesto un mayor reto. Al final, para esta parte, no solo
se consiguié un cédigo que reproduce los mismos resultados que los programas
de sintesis verificados, sino que su tiempo de ejecuciéon es algo menor que el que
usé para comparar (Trelles Arjona, 2018).

El resto del cédigo no fue dificil, ya que simplemente habia que introducir las
ecuaciones de Unno-Rachkovsky tal y como las hemos descrito en la parte tedri-
ca, y después crear un bucle para realizar las gréficas variando los parametros.
Para que esta ultima parte fuera més sencilla, se ha creado una funcién, de
forma que se le pasan ciertos parametros que se pueden modificar facilmente
mediante un bucle, y cuya salida del programa son los perfiles I, Q, U, V desea-
dos. El objetivo de hacerlo una funcién es que pueda ser facilmente llamado por
otro programa, ya que los programa de sintesis Milne-Eddington son la base de
otros mucho més complejos, como hemos visto en el apartado de las conclusiones.
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11. Apéndice

Resumen

In this appendix we will see the two codes used in this proyect: the
M-E shyntesis program, and the Hinode’s data representation.

11.1. Cébdigo de los programas utilizados

En total hemos usado 2 programas: uno de ellos es el que sintetiza las lineas y
nos ha ayudado a comparar las lineas variando los diferentes parametros libres,
y el otro es un lector para los datos de Hinode, que nos muestra un mapa del
Sol en cada uno de los pardametros de Stokes, y también sus respectivos perfiles
de Stokes (para cada pixel).

11.1.1. Programa de sintesis

import numpy as np
import matplotlib.pyplot as plt

def letra(N):

"""Cambia la letra del nivel por el nimero cudntico que
le corresponde. N debe ser una letra MAYUSCULA
nnn

letras = ["SII s npn s npn s ngn s ngn s ngn s ngn s llIIl]

coincidencia = False

valor = 0

for i in range(len(letras)):

if coincidencia == False:
if N == letras[i]:
coincidencia = True
valor = 1i
return valor

def Voigts(damp, dop_fre):
a=np.array([122.607931777104326, 214.382388694706425,
181.928533092181549,93.155580458138441,
30.180142196210589,5.912626209773153,
0.564189583562615])
b=np.array([122.60793177387535, 352.730625110963558,
457.334478783897737,348.703917719495792,
170.354001821091472, 53.992906912940207,
10.479857114260399,1.])
z= list(range(len(dop_fre)))
z_2= list(range(len(dop_£fre)))

for i in range(len(dop_fre)):
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def

def

z[i]= complex(damp, -abs(dop_frel[il))

z_2[i]= ((((((al6]*z[i]l+a[6])*z[il+a[4])*z[i]+a[3])*
z[il+a[2])*z[il+a[1])*z[i]+a[0])/

(CCCC(z[1] +b[6])*z[i]+b[5])*z[i1+b[4])*z[i]+b[3])*
z[i1+b[2])*z[i]1+b[1]1)*z[i]+b[0])

z_2= np.array(z_2)
#Voigt
h=z_2.real

#Faraday-Voigt
f=np.sign(dop_fre)*0.5%z_2.imag
return [h, f]

G(lista):
"""Calcula el factor de Lande dada una lista con [S,L,J]"""
S listal0]
L = listal[1]
J = listal2]
if J !'= O:
return 3/2 + (S*x(S+1)-L*x(L+1))/(2%xJ*(J+1))
else:
return O

ME(ctes,iniciales,param) :
"parte de las constantes (1)"
c = ctes[0]

ctes[1]

"Parte de los datos iniciales (2)"
transicion = iniciales[0]

landa_0O = iniciales[1]

m = iniciales[2]

"Parte de los parametros (3) "
eta_0 = param[0]

v_L0S = param[1]

delta_D = param[2]

a = param[3]

B = param[4]

gamma = param[5]

xi = param[6]

SO = param[7]

S1 = param[8]
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"Creacidén del resto de datos (4)"
wavelen = np.arange(landa_0 - 0.5, landa_0 + 0.505, 0.005)
v = (wavelen - landa_0)/delta_D

"Datos de la linea que nos interesa: "
niveles = [[0,0,0],[0,0,01]
for i in range(2):
niveles[i] [0] = int((int(transicion[i] [0])-1)/2) #S

niveles[i] [1] letra(transicion[i] [1]) #L
niveles[i] [2] int (transicion[i] [2]) #J

s_1, L1, J_1
niveles[0] [2]
S_u, L_u, J_u
niveles[1] [2]
g_1l, g_u = G(niveles[0]),G(niveles[1])

niveles[0] [0], niveles[0][1],

niveles[1] [0], niveles[1][1],

KK = 4.6685e-10

v_D = v_L0OS*landa_0 / (c*delta_D)
PHI_b, PHI_p, PHI_.r = 0, 0, O
PSI_b, PSI_p, PSI_.r = 0, 0, O

for x in range(-L_1,L_1+1,1):
for y in range(-L_u,L_u+1,1):

if y-x == -1: #esta es r
ss = (J_.1 +y)*xJ_u+y+ 2)
zz = (KKx(g_l*x - g_uxy)*Bxlanda_O0**2)*1/(delta_D*1000)
[V,F] = Voigts(a, v - v_D + zz)
PHI_b += ss*V*1/np.sqrt(np.pi)
PSI_b += ss*F*2/np.sqrt(np.pi)

if y-x ==
ss = 2x(J_1*%2 - y*%2)
zz = (KKx(g_l*x - g_uxy)*B*landa_O0**2)*1/(delta_D*1000)
[V,F] = Voigts(a, v - v_D + zz)
PHI_p += ss*V*1/np.sqrt(np.pi)
PSI_p += ss*F*2/np.sqrt(np.pi)

if y—x ==
ss = (J_1 - y*x(J_u -y + 2)
zz = (KKx(g_l*x - g_uxy)*B*landa_O0**2)*1/(delta_D*1000)
[V,F] = Voigts(a, v - v_D + zz)
PHI_r += ss*V*1/np.sqrt(np.pi)
PSI_r += ss*F*2/np.sqrt(np.pi)
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"Calculo de las etas: "

#Calculamos las etas_IQUV:

eta_I = 1+eta_0/2*(PHI_p*np.sin(gamma)**2(PHI_b+PHI_r)/2*(1+np.cos(gamma)**2))
eta_Q = eta_0/2*(PHI_p-(PHI_b+PHI_r)/2)*

np.sin(gamma) **2*np.cos (2*xi)

eta_U = eta_0/2*(PHI_p-(PHI_b+PHI_r)/2)*

np.sin(gamma)**2*np.sin(2*xi)

eta_V = eta_0/2*%(PHI_r-PHI_b)*np.cos (gamma)

rho_Q = eta_0/2*(PSI_p-(PSI_b + PSI_r)/2)*np.sin(gamma)**2*np.cos(2*xi)
rho U = eta_0/2*(PSI_p-(PSI_b + PSI_r)/2)*np.sin(gamma)**2*np.sin(2*xi)
rho_V = eta_0/2*(PSI_r-PSI_b)*np.cos(gamma)

#Calculamos los parametros de Stokes con todo el desarrollo anterior

PI = eta_Q*rho_Q + eta_Uxrho_U + eta_V*rho_V
DELTA = eta_I**2x(eta_I**2-eta_Qx*2-eta_U**2-eta_Vx*2+rho_Q**2+rho_Ux*2+rho_V**2) -PIx*2

= SO0 + 1/DELTA*(eta_I*(eta_I**2+rho_Q**2+rho_Ux*2+rho_V**2))*S1

= -1/DELTA*(eta_I**2%eta_Q + eta_I*(eta_Vxrho_U-eta_Uxrho_V)+rho_Q*PI)*S1
-1/DELTA* (eta_I**2%eta_U + eta_I*(eta_Q*rho_V-eta_V*rho_Q)+rho_Ux*PI)*S1
= -1/DELTA*(eta_I**2%eta_V + eta_I*(eta_Uxrho_Q-eta_Q*rho_U)+rho_V*PI)*S1

< coH
1]

#Dibujando perfiles de Stokes como en el programa de Basilio:
I = 1I/(80+81)

Q=Q/(s0+S1)

U=U/ (S0+31)

V=V/(S0+51)

return [wavelen, I,Q,U,V]
nmnn

""" Constantes y parametros iniciales

€c=29979245800 #cm/s
e = 1.6021766e-19

ctes = [c,e]
transicion = ["5P1","5DO"] #transcicion de: [inferior,superior]

landa_0 = 6302.5 ####Agnstrom Fe I 6302.494
m = 9.273279e-26

46



iniciales = [transicion,landa_0,m]

]
o
w

eta_0

v_LOS

]
o

delta_D = 30.0e-3 ####mAngstrom
a = 0.3 ###

B = 1000
gamma = np.pi*45/180 #creo que es la inclinacion

xi = np.pi*20/180
S0 = 0.5
S1 =20.6

param = [eta_0,v_L0OS,delta_D,a,B,gamma,xi,S0,S1]

#calculamos las figuras:

BB = [113,1995,842,554] #este parametro se varia en funcién de nuestros intereses
dibujo = "$V_{L0OS}$"
pos_parametro = 4

#dibujamos las figuras
plt.figure()
plt.suptitle("Varacién del pardmetro "+dibujo)#+" ; $\gamma = $"+str(gamma*180/np.pi))

inicio = time.time()
for ii in range(len(BB)):
param[pos_parametro] = BB[ii]
wavelen, I,Q,U,V = ME(ctes,iniciales,param)

plt.subplot(221)
plt.plot(wavelen, I)

plt.ylabel ("$I/I_{c}$’, fontsize=10)
#plt.ylim(0.88, 1.01)

plt.x1im(6302, 6303)

plt.xlabel(’$\lambda (\AA)$’, fontsize=10)

plt.subplot(222)
plt.plot(wavelen, V)
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plt.ylabel(’$V/I_{c}$’, fontsize=10)
plt.xlabel(’$\lambda (\AA)$’, fontsize=10)
plt.x1im (6302, 6303)

plt.subplot (223)

plt.plot(wavelen, Q)
plt.ylabel(’$Q/I_{c}$’, fontsize=10)
plt.xlabel(’$\lambda (\AA)$’, fontsize=10)
plt.x1im(6302, 6303)

plt.subplot (224)
plt.plot(wavelen, U, label = dibujo+"= "+str(np.round(BB[ii],2)))
plt.ylabel (°$U/I_{c}$’, fontsize=10)
plt.xlabel(’$\lambda (\AA)$’, fontsize=10)
plt.legend(bbox_to_anchor=(1.05, 1.0), loc=’best’)
plt.x1im(6302, 6303)

plt.tight_layout ()

plt.show()

nnn

Parametros iniciales:

€c=29979245800 #cm/s

ctes = [c,e]

transicion = ["5P1","5DO"] #transcicion de: [inferior,superior]

landa_0 = 6302.5 ####Agnstrom Fe I 6302.494
m = 9.273279e-26

iniciales = [transicion,landa_O,m]
eta_0 = 0.3
v_L0OS = 0

delta_D = 30.0e-3 ####mAngstrom
a = 0.3 ###

B = 1000
gamma = np.pi*45/180
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xi = np.pi*20/180
S0 = 0.5
S1 =20.6

param = [eta_0,v_LOS,delta_D,a,B,gamma,xi,S0,S1]

11.1.2. Programa para representar los datos de Hinode

from astropy.io import fits
import numpy as np
import matplotlib.pyplot as plt

landa = 30 #entre 0 y 112
coordenadas = [430,80] #entre O y 488

"""La primera coordenada es para el eje Y, que empieza desde arriba a la derecha,
y la segunda para la coordenada X, que va de derecha a izquierda"""

letras = [IIIII’"VII’IIQII’IIUH]
graficas = ["Perfiles ME para $\lambda_O = 6302.5%",""]
wavelen = np.linspace(-0.61450562,+1.7670463,112)+6301.5012

print(wavelen[0] ,wavelen[-1])
print("....-> ",wavelen[29])

for fi in range(len(graficas)):
plt.figure()
plt.suptitle(graficas[i])

for x in range(len(letras)):
HDUlist = fits.open("HINODE_S"+letras([x]+".fits")
datos = HDUlist[0].data
if 1 == 0:
plt.subplot(int (220+(x+1)))
plt.plot(wavelen, datos[coordenadas[0],coordenadas[1],:])

plt.ylabel("$"+letras[x]+"$", fontsize = 10)
plt.xlabel(’$\lambda (\AA)$’, fontsize=10)
plt.x1im([6302,6303])
plt.xticks(np.linspace(6302,6303,3))
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plt.grid()

if i == 1:
plt.subplot (int (220+(x+1)))
plt.imshow(datos([:,:,landa],cmap = "coolwarm")

plt.ylabel("$"+letras[x]+"$", fontsize = 10)
plt.tight_layout()

plt.show()
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