Departamento de Astronomia y Astrofisica

VNIVERSITATG D VALENCIA

Estudio de pequenas estructuras
magnéticas de la fotosfera solar

Memoria presentada por
Iballa Beatriz Cabello Garcia
para optar al grado de
Doctora en Fisica

Dirigida por Dr. Vicente Domingo Codoner

Valencia, 2011






Dr. Vicente Domingo Codoner,
Profesor Honorario de la Universidad de Valencia,

CERTIFICA:

Que la presente memoria, “Estudio de pequenas estructuras magnéticas
de la fotosfera solar” ha sido realizada bajo su direccién, por Iballa Beatriz
Cabello Garcia, y que constituye su tesis doctoral para optar al grado de
Doctora en Fisica.

Y para que quede constancia y tenga los efectos que corresponda, firma
el presente certificado en Valencia, a 15 de diciembre de 2011.

Firmado: Dr. Vicente Domingo Codonier






La verdad es como el Sol:
lo hace ver todo
y no se deja mirar

Victor Hugo






A Sirma,
Yaiza
y Romel






Agradecimientos

Durante la realizacion de esta tesis, han habido muchas personas que
sin duda han contribuido en mayor o menor medida para que finalmente
saliera adelante. Estas lineas las quiero dedicar para dar mi mas sincero
agradecimiento a todos aquellos que con su apoyo han hecho posible la
presentacién de esta memoria.

Estoy profundamente agradecida a mi director, Vicente, por la direc-
cién, consejos e inestimable ayuda que han hecho posible la realizacion del
presente trabajo. Deseo agradecerle también todo el apoyo y la compren-
sién demostrada siempre, pero sobre todo, por ser siempre tan admirable.

Millones de gracias también a José Antonio Bonet, por su enorme im-
plicacién en mi tesis, por su esfuerzo y apoyo en hacer un buen trabajo,
y tener tanta capacidad para explicarlo bien y con respeto. Gracias por
todo lo que he aprendido y gracias por el buen trato.

Gracias a Judith, porque desde que llegé me ha ayudado en todo mo-
mento, contribuyendo con sus conocimientos. Juntas hemos compartido
despacho y muchas experiencias, tanto buenas como malas, pero siempre
trabajando juntas. Sus enormes ganas de ayudar me han ensenado mucho.
Mi tesis sin ella habria sido mucho més dura.

A pesar de no trabajar en el mismo campo, Pere ha sido uno de los
grandes pilares de esta tesis. Le estoy agradecida por ayudarme con to-
dos sus conocimientos: los de informatica y de fisica, los de estrellas y
galaxias, y también, de crianza. Pero lo que més le agradezco es su amis-
tad y tener siempre sus brazos abiertos, por su paciencia y su comprension.

No puedo dejar de estar agradecida a José Luis, que desde un principio
se ha preocupado porque esta tesis saliera adelante. Le agradezco su apoyo
y respaldo en todo momento, por confiar en mi y comprenderme.



Le agradezco enormemente a Laura el haberme guiado y animado el
tiempo que estuvo en Valencia, por su amistad y por su gran empujon en
mi tesis.

A Julidn le agradezco todas sus correcciones y comentarios de mi tesis
en los ultimos anos. Y sobre todo, por sus dnimos y positivismo para que
salieran bien las cosas.

Muchas gracias a Santi por su colaboracién y ayuda en la tesis, por
estar siempre cerca a pesar de las distancias, y echar siempre una mano
cuando se le necesita.

A Jorge Sénchez, por su contribucién y explicaciones en los trabajos
conjuntos.

El buen ambiente de trabajo se lo agradezco a todos mis companeros
del GACE, junto con los que he compartido impresoras, comidas y muchos
buenos momentos: Choni, Silvia, Julia, Juanma, Juana, Paul, Chris, Pe-
dro,... Y por supuesto, a todas las eficientes secretarias que hemos tenido,
siendo Bea la que ahora nos alegra con sus curiosas historias y su enorme
sonrisa. Gracias también al personal de limpieza: Paqui, Toni, Pili, Am-
paro,..., que reparten alegria y facilitan los malos dias.

A mis amigos de La Gomera, Mari, Iballa, Esther,..., y a todos aquellos
que han ido llegando a lo largo de mi vida, en la universidad, los viajes,...,
porque todos y cada uno han dejado algo especial a su paso y siguen apor-
tando mucho aunque estén lejos. Especialmente, a mis companeros de La
Laguna, pues con ellos comparti la parte previa a este trabajo y sin duda
todos los buenos recuerdos de aquella época: Elena, Fabiola, Silvia, Ale-
jandro, Yésica, Maria, y tantos otros que se me quedan sin nombrar, pero
que forman parte de esos recuerdos. A Nayra, Jorge y Ruyman, pues a
ellos ademas les debo su ayuda y apoyo durante mis estancias en el Insti-
tuto de Astrofisica de Canarias (IAC).

Gracias también al personal y companeros del IAC y del Observatorio



del Roque de los Muchachos, en concreto en este 1iltimo, al de la residencia
y del SST, que contribuyeron para que mis dias lejos de casa durante los
anos de tesis fueran mas amenos.

Les estoy muy agradecida a los pares y mares del colegio Cervantes y a
todos los deméas amigos en Valencia, que han comprendido mi “desapari-
cién” los ultimos tiempos y me han animado hasta el final.

A Mara le estoy infinitamente agradecida por sus cuidados y su enorme
comprension, pero especialmente, por todo su apoyo y dnimos durante es-
tos anos, tanto en la maternidad como en la tesis. También, porque en su
consulta nos contagia su alegria y hace que todos los problemas se vuelvan
pequenitos.

A mi amiga Natalia, que ha sufrido conmigo esta ultima etapa para
terminar también su tesis, le agradezco el haber compartido tantos buenos
ratos, el haberme escuchado y comprendido con todas mis historias, y con-
tar con su apoyo cuando la he necesitado.

La vida en Valencia no habria sido la misma sin David y Emérita,
a ellos les agradezco el estar siempre cuando les hemos necesitado y por
haber compartido los mejores momentos de mi vida, siempre con alegria.

También deseo expresar mi agradecimiento a mi familia. A mis padres,
hermanos y mi tia Teri, porque a ellos les debo gran parte de lo que soy.
Y también a mi familia politica, con los que he compatido muchos buenos
momentos en los ultimos anos.

Por tdltimo, reservo las dltimas lineas para manifestar mi amor y agra-
decimiento a Sirma, a Yaiza y a Romel, a quienes por supuesto dedico este
trabajo. A pesar de todo el tiempo que esta tesis nos ha quitado de estar
juntos, gracias por ser maravillosos, por todos vuestros besos y abrazos,
tan reconfortantes en los malos momentos. Gracias por todo.

A todos, hasta los que no aparecen en esta lista pero se lo merecen,
muchas gracias.






Indice general

Resumen 1
Resum 5
Abstract 9
1. Introduccién 13
1.1. ElSol . . .. 13
1.2. Estructuras magnéticas fotosféricas . . . . . . . ... .. .. 17
1.2.1. Manchas y poros . . . ... ... ... ... ..... 17

1.2.2. Pequenas estructuras magnéticas de la fotosfera . . . 18

1.3. Contraste de pequenas estructuras magnéticas de la fotosfera 21
1.3.1. Modelos tedricos de los tubos de flujo . . . . . . .. 23

1.4. Puntos brillantes . . . . . . . ... ... ... ... ... .. 26
1.4.1. Observacién de puntos brillantes . . . . . .. .. .. 27

1.4.2. Puntos brillantes en G-band . . . . . . . ... .. .. 29

1.5. Objetivos y organizacién de la tesis . . . . . . . .. . .. .. 30

2. Instrumentacion 33
2.1. Telescopio Solar Sueco . . . . . . .. .. .. ... ... 33
2.1.1. SOUP . . . .. 40

2.2, SoHO . . . . . . 41
221, MDI ... ... 45

2.3. Hinode . . . . . . . . . . .. .. ... 48
2.3.1. SOT . . ..o 51




INDICE GENERAL

3. Técnicas de alta resolucién espacial 57
3.1. Introduccién . . . . . . . . ... .. 57
3.2. Formacién de imégenes astronémicas . . . . . . .. .. ... 59
3.3. La restauracién de imagenes como caso particular del Pro-

blema Inverso en Fisica . . . ... ... ... ........ 62

3.3.1. Contribuciéon de ruido . . . . . . ... .. ... ... 63

3.3.2. Restauracion . . ... ... ... ... ... ..... 64

3.4. Cobdigos numéricos para la restauracion de imagenes 65
3.4.1. La técnica de Diversidad de Fase para caracteri-

zacion de OTFs y reconstruccién de imagenes . . . . 66

342, MFBD . .. ... ... .. 71

3.4.3. MOMFBD ... .. ... ... ... ......... 71

3.5. Correcciones en tiempo real: ()ptica viva ... 72

3.5.1. Seguidor por correlacién . . . . . ... 75

3.5.2. Optica adaptativa . . ... ... oo 75

3.6. Reduccién de datos: secuencia general . . . . ... ... .. 76

3.6.1. Adquisicién de imagenes y correcciones preliminares 76

3.6.2. Correcciones finales . . . . ... ... ... ..... 79

4. Observaciones y procesado 81
4.1. SoHO . . . . . 81
4.2. SST . . . 86

4.2.1. Campana de 2005 . . . ... ... ... .. ... .. 86
4.2.2. Campana de 2006 . . . . . .. .. ... ... .. 90
4.2.3. Campana de 2007 . . . . .. ... 94
4.3. Hinode . . . . . . . . . . . 101

5. Contraste de pequenas estructuras magnéticas de la fotos-
fera 105
5.1. Introduccidon . . . . . . . . . ... 106
5.2. Analisisdedatos . . . ... ... .. ... ... ... ... 107
5.3. Resultados. . . . . . . .. ... . o 111

5.3.1. CLV del contraste de pequenas estructuras para re-
giones de Sol en calma . . . . ... ... .. .. ... 112

5.3.2. CLV del contraste de pequenas estructuras para re-
giones de Sol activo . . . .. ... 115
5.4. Conclusiones . . . . . . . . . ... e 118

II



INDICE GENERAL

6. Estudio de los puntos brillantes 123
6.1. Introduccion. . . . . . .. ..o 123
6.2. Analisis de datos y resultados . . . . .. ... 125

6.2.1. Deteccion de puntos brillantes en G-band . . . . . . 125
6.2.2. Comparaciéon con resultados obtenidos en la detec-

cion de BPsen CN-band . . . . . . . ... ... ... 129

6.2.3. Deteccién de pequenias estructuras magnéticas . . . 136

6.2.4. Densidad de flujo magnéticoen BPs . . . . . .. .. 144

6.2.5. Comparacién con los datos obtenidos por Hinode . . 151

6.3. Conclusiones . . . . . . ... ... ... . ... .. 159

7. Otros resultados derivados del estudio de puntos brillantes163
7.1. Contraste de intensidad de puntos brillantes en G-band y

G-continuum . . . ... ... 163
7.1.1. Analisis de datos y resultados . . . . . . ... .. .. 164
7.2. Variacién del centro al limbo de la fraccién de superficie
cubierta por puntos brillantes . . . . . . ... ... ... .. 166
7.2.1. Analisis de datos y resultados . . . . . . . ... ... 166
7.3. Vértices . . . . . .. 173
7.3.1. Flujos de vértices convectivos en el Sol . . . . . . .. 174

7.3.2. Evidencia de concentraciones magnéticas de pequena
escala arrastradas por el movimiento en vértice de
plasma fotosférico solar . . . . ... ... ... ... 177

7.3.3. Distribucién espacial y propiedades estadisticas de
movimientos en vértice convectivos de pequena es-

cala en una regién de Sol en calma . . . . . .. ... 178

7.4. Fraccién de superficie cubierta por puntos brillantes en el
centrodel disco . . . . . . .. ... oL 181
8. Conclusiones y trabajo futuro 185
Sumario de imagenes 189
Glosario de acrénimos 193
Bibliografia 197

111






1.1.
1.2.
1.3.

2.1.
2.2.
2.3.
2.4.
2.5.
2.6.
2.7.
2.8.

3.1.
3.2.
3.3.
3.4.

4.1.
4.2.

4.3.

4.4.

Indice de figuras

Capas solares . . . . . . . . . . .. . . 15
Region Activa . . . . . . .. ..o 20
Modelo del tubo de flujo de “pared caliente”. . . . .. . .. 25
SST . . e 35
Banco éptico del SST . . . . ... ... ... L. 38
Esquema del banco éptico del SST . . . ... ... ... .. 39
SOUP . . . . . e 41
SoHO . . . . . . 42
Diseno é6pticode MDI. . . . . . . ... ... ... ... 47
Hinode . . . . . . . . . . . . ... 50
Diseno éptico de SOT . . . . . ... ... ... .. ..... 53
Formacion de imédgenes astronémicas . . . . . . . . .. ... 60
Diseno éptico de un sistema PD . . . . . . . ... ... ... 67
Montaje 6ptico para MOMFB . . . . ... ... ... .... 73
Diagrama de un sistema de AO . . . . ... ... ... ... 74
Campos de HR en FD de MDI el 20.08.2002 . . . . . .. .. 83
Imagen de intensidad y magnetograma de MDI en FD del

20.08.2002 . . . ..o 85
Imagen de intensidad y magnetograma de MDI en el este

de HR del 20.08.2002 . . . . . . . . ... ... ... ..... 85
Imagen de intensidad y magnetograma de MDI en el oeste

de HR del 20.08.2002 . . . . . . . . . ... ... .. ..... 86




INDICE DE FIGURAS

4.5.
4.6.
4.7.

4.8.
4.9.

5.1.
0.2.
5.3.

0.4.
5.5.

6.1.

6.2.

6.3.

6.4.

6.5.

6.6.

6.7.

6.8.

6.9.
6.10.

6.11.

6.12.

Correspondencia entre los FOVs del SST y MDI el 11.06.2005 89
Correspondencia entre los FOVs del SST y MDI el 07.08.2006 92
Mosaico representativo de las ocho series de iméagenes del

07.08.2006 . . . . . . . . 94
Imagen en G-band del centro del disco del 07.08.2006 . . . . 95
Correspondencia entre los FOVs del SST y MDI del 29 de

septiembre de 2007 . . . . . . ... 96

Distribuciones de puntos de las estructuras seleccionadas en

regiones de AOyde QS . . .. .. .. ... ... ...... 110
CLV del Csps para FD, HR y HR9 del este del Sol en calma 113
CLV del Cy,s para FD, HR y HR9 del oeste del Sol en calmallb
CLV del Csps para FD, HR y HR9 del este del Sol activo . 117
CLV del Csps para FD, HR y HR9 del oeste del Sol activo 118

Imagen en G-band del 29.09.2007 con las estructuras selec-

cionadas . . . . . . ... 128
Imagen en Ca II H del 29.09.2007 con los centroides de las
estructuras seleccionadas en G-band . . . . .. .. ... .. 130
Correspondencia entre los FOVs del SST y de Hinode el
29.09.2007 . . . .. 131
Imagen en G-band del 29.09.2007 con los BPs seleccionados
en el FOVSST—Hinode ...................... 132
Distribuciones de dreas y diametros de los GBPs selecciona-
dos del 29.09.2007 . . . . .. ..o 135
Distribuciones de I, de los GBPs seleccionados . . . . . . 136

Distribucién de valores de la densidad de flujo magnético . 139
Distribucién de valores de densidad de flujo magnético con-
siderando diferentes valores de nivel de ruido . . . . .. .. 141
Magnetograma del 29.09.2007 con los GBPs seleccionados . 143
Posiciones de los centroides de los GBPs superpuestos al

magnetograma del SST del 29.09.2007 . . . . .. ... ... 145
Posiciones de los B4, superpuestos al magnetograma del
29.09.2007 . . . .. e 147
Posiciones de Bj,q: v los cuadrados superpuestos al mag-
netograma del 29.09.2007 . . . .. ... 148

VI



INDICE DE FIGURAS

6.13.
6.14.
6.15.
6.16.
6.17.

6.18.
6.19.

6.20.

6.21.
6.22.

7.1
7.2.
7.3.
7.4.
7.5.
7.6.
7.7.

7.8.

Distancia y direccién de las posiciones de B4, respecto del
centriode del GBP . . . . ... ..., 149
Relaciones entre B e I, para los GBPs del FOV del SST . 150
Distribucién de valores de B de los GBPs seleccionados . . 151
GBPs seleccionados superpuestos al magnetograma del SST
con el FOVssT_Hinode y al de Hinode . . . . . . ... ... 153
Centroides de los GBPs superpuestos al magnetograma del
SST con el FOVssT_Hinode, vy @l de Hinode . . . . . .. .. 154
Relaciones entre B e I, para los GBPs en el FOVssr_ ginode 155

Posiciones de Bij,.. en los magnetogramas del SST y de
Hinode . . . . . . . . . . L 156

Posiciones de Bj,q, de los GBPs y los cuadrados super-

puestos a los magnetogramas del SST con el FOVssr_ ginode

ydeHinode . . . . . .. ... 157
Desplazamientos de los centroides de GBPs . . . . . . . .. 158
Distribuciones de B para el FOVgsr—_Hinode - - « « « « « - - 159
G-band y G-continuum del 11.06.2005 . . . . . ... .. .. 164
Perfiles de intensidad en G-band y G-continuum . . . . . . 165
Relacién de la FCS con la posicién g . . . . . . .. ... .. 168
Modelo de concentraciéon magnética. . . . . . . .. .. ... 171
Espiral logaritmica seguida por varios BPs . . . . . . .. .. 175
Distribucién de vértices en Bonet et &l. (2008) . . . . . .. 176
Vortice en diferentes longitudes de onda en Balmaceda et al.

(2010) . . . 178

Distribucién de vortices en Vargas Dominguez et 4l. (2011) 180

VII






2.1.
2.2.
2.3.
2.4.
2.5.
2.6.
2.7.

4.1.
4.2.
4.3.

4.4.
4.5.

4.6.

4.7.

6.1.

6.2.

Indice de tablas

Parametros y caracteristicas principales del SST . . . . .. 39
La Misiéon SoHO . . . . . ... . . . ... ... ....... 43
Observablesde MDI . . . . . ... ... ... ........ 48
Parametros clave de MDI . . . . . ... ... ... ... .. 49
La Misiéon Hinode . . . . . . . ... ... ... ... ..... 50
Observables de SOT . . . . . ... ... ... .. ...... 52
Especificaciones de SOT . . . . . . ... ... ... ..... 54
Principales caracteristicas de los datos de MDI utilizados . 84
Caracteristicas de observacién del SST en 2005 . . . . . .. 88
Resumen de las caracteristicas de las imagenes resultantes

del SST en 2005 . . . . . . . . . .. ... 90
Caracteristicas de observacion del canal azul del SST en 2006 91

Resumen de las caracteristicas de las imagenes resultantes

del SST en 2006 . . . . . . . .. .. 93
Caracteristicas de observacién de los canales azul y rojo del
SST en 2007 . . . . . . . . e 98
Resumen de las caracteristicas de las imagenes resultantes
del SST en 2007 . . . . . . . . ... 101

Caracteristicas de las imédgenes del SST e Hinode utilizadas

para el estudiodelos BPs . . . . . . .. ... ... ... .. 125
FCS, tamanos e intensidades de BPs en G-gand (SST) y
CN-band (Hinode) . . . . ... ... ... ... .. .... 160




INDICE DE TABLAS

6.3.

7.1.
7.2.

7.3.

7.4.

o

Resumen de resultados obtenidos para la densidad de flujo
magnéticoen los GBPs. . . . . . ..o 161

Caracteristicas de las series y resultados de la FCS en 2006 169
Soluciones del modelo para describir la CLV de la FCS con-

siderando las 8 series . . . . . . ... ... ... 171
Soluciones del modelo para describir la CLV de la FCS con-
siderando solo los 6 campos méas proximos al centro. . . . . 172

Caracteristicas de las series y resultados de la FCS en 2005 181

Sumario de imagenes de SOHO . . . . ... ... ... ... 189
Sumario de imagenes del SST . . . . . ... ... ... ... 190
Sumario de imagenes de Hinode . . . . . . . . ... ... .. 191




Resumen

Se considera el campo magnético solar como el principal responsable
del comportamiento global del Sol, pero contintia sin ser completamente
comprendido. El estudio de las estructuras magnéticas revelan informa-
cion relevante sobre los campos magnéticos que emergen en la superficie.
Las grandes estructuras como manchas o poros son bien conocidas, pero
las més pequenas no tanto, debido a las dificultades para su observacién
causadas por las limitaciones de los instrumentos. Durante los ultimos
anos, se ha mejorado bastante el conocimiento de las pequenas estruc-
turas, asi como su influencia en la Irradiancia Solar Total (TSI, Total
Solar Irradiance). Actualmente se reconoce la presencia de las pequenas
estructuras magnéticas no solo en las regiones activas y en los bordes de
la red magnética, sino también en la internetwork del Sol en calma. El es-
tudio de las propiedades de estas estructuras, asi como de su contribucién
al campo magnético global, se hacen indispensables para comprender el
comportamiento general del Sol.

En esta tesis se realiza un estudio de pequenas estructuras magnéticas
presentes en la fotosfera solar basado en medidas de intensidad. Ademas,
se destaca la repercusion ejercida por la resolucién de los instrumentos y la
mejora de las técnicas observacionales. Los datos analizados corresponden
a tres telescopios destacados dentro del campo de la fisica solar: SoHO,
SST e Hinode.

Una forma de evaluar la contribucién de las pequenas estructuras a
la TSI es mediante el anélisis de la Variacién del Centro al Limbo (CLV,




Resumen

Center-to-Limb- Variation) de sus propiedades. En este trabajo se amplia
el estudio de la CLV del contraste de intensidad de pequenas estructuras
magnéticas presentes en la fotosfera, comparando su comportamiento en
regiones activas y de Sol en calma. La CLV es evaluada para tres concen-
traciones de flujo magnético distintas. Ademads, se analiza el efecto de la
resolucién espacial de las observaciones, que pone en evidencia la necesidad
de altas resoluciones para la obtencién de buenos resultados. La conclusién
general es que la CLV presenta un aumento mondétono hacia el borde, con
un maximo en torno a p ~ 0.3, descendiendo cuando existen estructuras
con p < 0.3.

Gran parte de este trabajo se centra en el estudio de las principales ca-
racteristicas y propiedades mas importantes de los puntos brillantes (BPs,
Bright Points) a través de imagenes de alta resolucién y excelente cal-
idad. Estos son considerados actualmente las estructuras més pequenas
detectables en la fotosfera mediante los instrumentos con mayor resolu-
cién. A través de imagenes en G-band se obtiene que estas estructuras
ocupan ~ 1% de la superfcicie de regiones de Sol en calma. De los resul-
tados obtenidos ademés se deduce que poseen areas de 0.02 - 0.03 arcseg?
y contrastes de intensidad de 0.9 - 1.0. La mayor parte de las estructuras
detectadas en G-band poseen senal magnética asociada, registrada en un
magnetograma cuasi simultaneo. Teniendo en cuenta la densidad de BPs
tan alta encontrada, esto pone de manifiesto la importancia que pueden
suponer estas estructuras para el estudio del comportamiento magnético
global.

Hoy en dia se considera que los filtergramas en G-band son el mejor
método para la deteccion de BPs, y por tanto, el més utilizado. Los fil-
tergramas en G-continuum ofrecen informacion de aproximadamente la
misma altura de la superficie solar, pero sin embargo, no son tan sensibles
a las concentraciones de flujo magnético como los primeros. Para mostrar-
lo, se realiza una comparacién del contraste de BPs obtenido para estas
dos longitudes de onda.

Se realiza también una descripcion de la CLV de la densidad de BPs de
Sol en calma, detectados en G-band a lo largo del disco. Esta CLV revela

2



Resumen

un descenso conforme se acerca al limbo, y su analisis concluye en que el
90 % de la TSI proviene de los BPs con p > 0.5, y la mitad se debe a BPs
con p > 0.8.

El estudio de los BPs llevado a cabo en este trabajo ha conducido
ademds al descubrimiento de pequenos vértices detectados en la superficie
solar a través del movimiento de los BPs, posible gracias a las imagenes de
alta resolucién utilizadas. Las caracteristicas de estos vértices se determi-
nan a partir del movimiento de los BPs, asi como del campo de velocidades
horizontales. Los vértices encontrados poseen radios en torno a ~ 241 km
y tiempos de vida mayores a 5 minutos. Las densidades encontradas son
de ~ 1.7 vértices Mm ™2 min~!, con idéntico niimero en ambos sentidos
de giro en las iméagenes utilizadas, correspondientes al ecuador solar.

Por 1ltimo, se realiza un anélisis de la densidad de BPs detectados
en G-band en el centro del disco para diferentes anos. Esta deteccién
depende del desarrollo del método, siendo mayor cuanto més sofisticado es
el mismo. A pesar de todo, la fracciéon de BPs encontrados en la superficie
solar para regiones de Sol en calma es bastante alta, lo cual sugiere la gran
importancia de las pequenas estructuras magnéticas.







Resum

Es considera el camp magnetic solar com el principal responsable del
comportament global del Sol, pero continua sense ser completament com-
prés. Léstudi de les estructures magnetiques revelen informacié rellevant
sobre els camps magnetics que emergixen en la superficie. Les grans estruc-
tures, com les taques o porus, sén ben conegudes, pero les més xicotetes
no tant, a causa de les dificultats per a la seua observacié causades per les
limitacions dels instruments. Durant els ultims anys, s’ha millorat prou
el coneixement de les xicotetes estructures, aixi com la seua influéncia en
la Irradiancia Solar Total (TSI, Total Solar Irradiance). Actualment es
reconeix la presencia de les xicotetes estructures magnetiques no sols en
les regions actives i en les voreres de la xarxa magnetica, sind també en la
internetwork del Sol en calma. Léstudi de les propietats déstes estructures,
aixi com de la seua contribucié al camp magnetic global, es fan indispens-
ables per a comprendre el comportament general del Sol.

En esta tesi es realitza un estudi de xicotetes estructures magnetiques
presents en la fotosfera solar. A més, es destaca la repercussio exercida per
la resolucié dels instruments i la millora de les tecniques observacionals.
Les dades analitzades corresponen a tres telescopis destacats dins del camp
de la fisica solar: SOHO, SST i Hinode.

Una forma davaluar la contribucié de les xicotetes estructures a la TSI
és per mitja de ldnalisi de la Variaci6 del Centre al Limb (CLV, Center-
to-Limb-Variation) de les seues propietats. En este treball sdmplia léstudi
de la CLV del contrast dintensitat de xicotetes estructures magnetiques




Resum

presents en la fotosfera, comparant el seu comportament en regions actives
i de Sol en calma. La CLV és avaluada per a tres concentracions de flux
magnetic distintes. A més, sanalitza léfecte de la resolucié espacial de les
observacions, que posa en evidencia la necessitat daltes resolucions per a
l6btencié de bons resultats. La conclusié general és que la CLV presenta
un augment monoton cap a la vora, amb un maxim entorn de pu ~ 0.3,
descendint quan hi ha estructures amb u < 0.3.

Gran part déste treball es centra en léstudi de les principals carac-
teristiques i propietats més importants dels punts brillants (BPs, Bright
Points) a través dimatges délta resolucié i déxcel-lent qualitat. Estes sén
considerades actualment les estructures més xicotetes detectables en la fo-
tosfera per mitja dels instruments amb major resolucié. A través dimatges
en G-band sébté que estes estructures ocupen un ~ 1% de la superfcicie
de regions de Sol en calma. Dels resultats obtinguts a més es dedueix que
posseeixen arees de 0.02 - 0.03 arcseg? i contrastos dintensitat de 0.9 -
1.0. La major part de les estructures detectades en G-band posseeixen
senyal magnetica associada, registrada en un magnetograma quasi simul-
tani. Tenint en compte la densitat de BPs tan alta trobada, aco posa de
manifest la importancia déstes estructures per a léstudi del comportament
magnetic global.

Hui en dia es considera que els filtergrames en G-band sén el millor
metode per a la deteccié de BPs, i per tant, el més utilitzat. Els filter-
grames en G-continuum oferixen informacié daproximadament la mateixa
altura de la superficie solar, pero no obstant aix0, no sén tan sensibles
a les concentracions de flux magnetic com els primers. Per a mostrar-ho,
es realitza una comparacié del contrast de BPs obtingut per a estes dues
longituds dénda.

Es realitza també una descripcié de la CLV de la densitat de BPs de
Sol en calma, detectats en G-band al llarg del disc. Esta CLV revela un
descens conforme sicosta al limb, i de la seua analisi es conclou en que el
90 % de la TSI prové dels BPs amb p > 0.5, i la meitat es deu a BPs amb
w > 0.8.
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Léstudi dels BPs dut a terme en este treball ha conduit, a més, al
descobriment de xicotets vortexs detectats en la superficie solar a través
del moviment dels BPs, gracies a les imatges dalta resolucié utilitzades.
Les caracteristiques déstos vortexs es determinen a partir del moviment
dels BPs, aixi com del camp de velocitats horitzontals. Els vortexs trobats
posseeixen radis entorn de ~ 241 km i temps de vida majors a 5 minuts.
Les densitats trobades sén de ~ 1.7 vortexs Mm~2 min~!, amb identic
nombre en ambdds sentits de gir en les imatges utilitzades, corresponents
a léquador solar.

Finalment, es realitza una analisi de la densitat de BPs detectats en
G-band en el centre del disc per a diferents anys. Esta deteccié depén del
desenvolupament del metode, sent major com més sofisticat és el mateix.
Malgrat tot, la fraccié de BPs trobats en la superficie solar per a regions
de Sol en calma és prou alta, la qual cosa suggereix la gran importancia
de les xicotetes estructures magnetiques.







Abstract

The solar magnetic field is considered as the main responsible for the
overall behavior of the Sun, yet it is not completely understood. The study
of magnetic structures reveals important information about the magnetic
field that emerges from the solar surface. Large structures, such as spots
or pores, are well known, but smaller ones are poorly understood, mainly
because of difficulties in their observation due to the limitations of the
instruments. Recently, our konwledge of small structures has improved, as
well as our understanding of their influence on the Total Solar Irradiance
(TSI). Nowadays we acknowledge the presence of small magnetic struc-
tures not only in active regions and on the edges of the magnetic network,
but also in the internetwork of the quite Sun. The study of the proper-
ties of these structures, as well as their contribution to the global magnetic
field, are essential in order to understand the general behaviour of the Sun.

In this thesis work, a study of small magnetic structures present in
the solar photosphere is developed. It is also highlighted the impact of
instruments resolution and improved observational techniques in the mea-
surements. The data analyzed was collected by three renowned telescopes
in the field of solar physics: SOHO, SST and Hinode.

One way to study the contribution of small structures in the TSI is
the analysis of the Centre to Limb Variation (CLV) of their properties.
This work extends the study of the CLV of the intensity contrast of small
magnetic structures present in the photosphere, comparing their behavior
in active regions to that in the quiet Sun. The CLV is evaluated for three
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different concentrations of magnetic flux. We also analyzed the effect of
the spatial resolution of the observations in the measurements, stressing
out the need of high resolution in order to obtain more reliable results. The
general conclusion is that the CLV shows a monotonous increase towards
the limb, with a maximum around p = 0.3, decreasing when structures
with ¢ < 0.3 are present.

Much of this work focuses on the study of the main characteristics and
properties of bright points (BPs) using high resolution images of excel-
lent quality. These structures are now considered the smaller detectable
features in the solar photosphere, and they only can be observed by us-
ing the instruments with higher resolution. With the analysis of G-band
images we derive that these structures occupy ~ 1% of the surface area
of quiet Sun regions. The results obtained show that most regions have
areas ranging from 0.02 to 0.03 arcsec? and intensity contrasts of 0.9 - 1.0.
Most of the structures detected in G-band have associated magnetic sig-
nal, recorded at a nearly simultaneous magnetogram. Given the very high
density of BPs that we have found, the importance of these structures to
study the global magnetic behavior is clearly stated.

Nowadays it is considered that the G-band filtergrams represent the
best method for the detection of BPs, and therefore the most used one.
The G-continuum filtergrams offer information about a similar height from
the surface. However, they are less sensitive to concentrations of magnetic
flux. In order to show this, the contrast of BPs obtained for these two
wavelengths is compared.

A detailed description of the CLV of the density of BPs in the quiet
Sun is carried out as well, observed in G-band throughout the disc. This
CLV decreases as we approach te limb, and its analysis leads to the con-
clusion that 90 % of the TSI comes from BPs with p > 0.5, and half is due
to BPs with p > 0.8.

The study of BPs conducted in this work has led also to the discovery
of small vortex detected in the surface through the movement of the BPs,
thanks to the high resolution images used. The characteristics of these
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vortex are determined from the movement of the BPs and their horizontal
velocity field. The vortex have radii around ~ 241 km and lifetimes longer
than 5 minutes. The densities found are ~ 1.7 vortex Mm~2 min~!, with
the same number in both directions of rotation in the analyzed images,
which correspond to the solar equator.

Finally, we have performed an analysis of the density of BPs detected
in G-band at disc centre for several years. Their detection depends on
the degree of development of the analysis method used, improving as the
method becomes more sophisticated. However, the fraction of BPs found
on the surface of quiet Sun regions is in every case high enough to suggest
the importance of the small magnetic structures.
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Introduccion

El Sol es la estrella de la que se poseen mas y mejores observaciones. Es,
de hecho, la tnica estrella que puede ser resuelta espacialmente por obser-
vaciones directas y por tanto, la mejor conocida. El conocimiento del Sol
nos proporciona informacién no solo de si mismo, sino también del resto
de estrellas y demdas componentes del Universo. Sin embargo, hay mucho
aun por conocer acerca del Sol, y en concreto, de su campo magnético,
con todas sus manifestaciones, muy estudiado pero no comprendido total-
mente. Esta tesis pretende ser una contribucién al conocimiento del campo
magnético solar a través de pequenos elementos magnéticos presentes en
la fotosfera. La deteccion y consiguiente estudio de estos pequenos elemen-
tos es posible gracias la alta calidad y resolucion de las imégenes utilizadas.

1.1. El Sol

El Sol es una estrella mas entre las miles de millones que pueblan nues-
tra galaxia. Posee una masa y una luminosidad intermedias dentro de la
clasificacién global, por lo que estrellas similares carecen de importancia y
aparecen inadvertidas para nosotros. Sin embargo, su cercania a la Tierra
hace que sea posible la vida gracias a la energia que desprende y que llega
a nosotros en forma de luz y calor. Ademas, debido a su proximidad, el
Sol domina nuestro firmamento y durante milenios, nuestra concepcién
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1. Introduccion

intelectual y espiritual del Universo.

El Sol esta compuesto principalmente de hidrégeno (~75 % de la masa)
y helio (~25%). Menos del 0.1 % esté constituido por elementos pesados
como oxigeno, carbono y nitrégeno. Estos elementos estan ionizados como
resultado de las altas temperaturas. Por tanto, el Sol no es un simple gas
sino que realmente es un plasma, extremadamente denso en el nicleo pero
muy tenue en las capas mas externas de su atmésfera.

La mayor parte de la energia del Sol es generada por la transformacién
de atomos de hidrégeno en helio mediante reacciones de fusién termonucle-
ar que tienen lugar en el nicleo solar (que alcanza hasta el 25 % del radio)
y es transportada por fotones a través de la zona radiativa (que abarca el
45 % del radio), donde estos son dispersados millones de veces por iones
y electrones. Luego, en la zona convectiva (de anchura casi un 30 % del
radio), el gas ascendente conduce la energia hacia la atmésfera solar que
esta constituida por la fotosfera, la cromosfera, la zona de transiciéon y
la corona. En la regién convectiva, el transporte de energia por radiacién
ya no es suficientemente eficiente y se realiza principalmente por convec-
cion. Debido a las altas temperaturas, los fluidos se dilatan transportando
energia hacia el exterior, se enfrian suficientemente a una cierta altura y
producen movimientos descendentes de material por efectos gravitatorios,
formando asi las celdas convectivas. En la fotosfera, la granulacién, con
celdas de didmetros del orden de ~1000 km, y la supergranulacién, con
celdas entre 10000 km y 40000 km de diametro, son las manifestaciones
mas visibles de la conveccién en la superficie. La mesogranulacion, con una
escala intermedia de las anteriores, se observa mejor a través de la diver-
gencia horizontal del campo de flujo. La luz tarda varios cientos de miles
de anos en recorrer los 700.000 km desde el nicleo a la superficie, pero so-
lo unos 8 minutos en cubrir los 149 millones de km desde el Sol a la Tierra.

La fotosfera es la zona desde la que se emite la mayor parte de la luz vi-
sible del Sol, por eso se considera como la superficie solar. En ella el plasma
solar pasa de ser completamente opaco a casi completamente transparente
a la luz visible. Posee unos 500 km de espesor y ~5800 K de temperatura,
y la mayor parte de la informacion que tenemos del Sol procede de esta
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1.1. El Sol

capa. La cromosfera ocupa los siguientes 1500-2000 km, debe su nombre
a la apariencia coloreada que presenta en los eclipses y su temperatura
varia desde los ~4000 K hasta los ~25000 K. La corona es una regién de
densidad extremadamente baja, se extiende desde los ~3000 km sobre la
superficie hacia el exterior, envolviendo eventualmente a la Tierra (a unos
200 radios solares), dependiendo de la actividad solar. La capa entre la
cromosfera, relativauientemente fria (~ 10* K) y la corona caliente (~ 10°
K) se conoce como regién de transicién. Desde la corona se emite un flujo
continuo de particulas cargadas, a gran velocidad y en todas direcciones,
denominado viento solar. El espacio bajo la influencia del viento solar se
llama heliosfera y abarca mas alla de la érbita de Pluton. En la figura 1.1
se muestran las principales capas solares y la estructura interna.

Estructura interna:
nicleo interno
zona radiativa

Zonha convectiva

Fotosfera

Cromosfera

Corona

Figura 1.1: Imagen artistica de las capas solares. Crédito: NASA.

Solamente la fotosfera y la cromosfera pueden ser regularmente obser-
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vadas desde Tierra, mientras que la regién de transicién, la corona y el
viento solar son estudiados mayoritariamente desde el espacio. Ademads,
muchas propiedades de la fotosfera han tenido que esperar a las observa-
ciones espaciales para su determinacién o descubrimiento; este es el caso
de la variabilidad solar.

La atmosfera del Sol, en constante cambio, se encuentra dominada por
un intenso y variable magnetismo. La actividad magnética del Sol es la
causa de los intensos estallidos de altas energias de radiacién y particulas,
llamados flares, y eyecciones de masa, arrojando gases coronales hacia la
Tierra y mas alla en el espacio interplanetario.

A través de la heliosismologia se sabe que el ntcleo y la zona radiati-
va rotan como un solido rigido, mientras que la zona convectiva muestra
rotacién diferencial. En la interfase entre las zonas radiativa y convectiva,
donde se produce este cambio de rotacion, se genera el campo magnético.
El plasma girando a diferentes velocidades en esta fina capa genera fric-
ciones de flujos y amplifica la dinamo magnética.

Una caracteristica muy importante del campo magnético solar es que
varia peridodicamente en el tiempo, con un ciclo de 11 anos, conocido co-
mo ciclo de actividad solar. Durante cada ciclo de 11 anos, las regiones
activas de un hemisferio muestran un ordenamiento magnético fijo de po-
laridad opuesta al del hemisferio contrario. El ordenamiento de la polari-
dad magnética se invierte cada 11 anos, de forma que el periodo real del
ciclo solar es de 22 anos. El ciclo de actividad solar afecta a la medida de
la irradiancia solar total (TSI;Total Solar Irradiance), que es la energia
del Sol integrada sobre todo el espectro y normalizada a 1 UA. Durante
décadas de observaciones continuas desde el espacio se ha comprobado que
la irradiancia solar es méas alta (~0.1 %) en los maximos del ciclo solar.

El campo magnético solar ha sido objeto de interés durante mucho
tiempo, y sus manifestaciones abarcan una variedad de escalas espaciales
y temporales. Las estructuras magnéticas mas pequenas estdn en o por
debajo del presente limite de resolucién espacial, mientras que las ma-
nifestaciones mas grandes pueden cubrir un hemisferio completo. Estas
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1.2. Estructuras magnéticas fotosféricas

manifestaciones son observadas en las distintas capas de la atmdsfera a
distintas longitudes de onda.

1.2. Estructuras magnéticas fotosféricas

En la fotosfera se exhiben todo un espectro de estructuras magnéticas,
caracterizadas principalmente por su tamano, contraste de intensidad y
concentraciéon, cuyas propiedades dependen en gran medida del flujo mag-
nético que contienen. Dichas propiedades son explicadas a partir de los
“tubos de flujo”, que son los modelos basicos de configuracion magnética
y se aproximan bastante bien a los campos magnéticos solares. Si se quieren
llegar a entender los mecanismos que subyacen y generan el ciclo solar, es
imprescindible entender la fisica de estas manifestaciones magnéticas en
la fotosfera, asi como clarificar su contribucién a la variacién de la irradi-
ancia solar, con el reto adicional de que la mayoria de ellas permanecen
por debajo del limite de la resolucién disponible.

Las estructuras magnéticas fotosféricas son visibles, sobre todo, en
las llamadas “regiones activas” (AR, active regions, zonas donde existe
una gran manifestacién del campo magnético), pero también, aunque més
débiles, en el “Sol en calma” (QS, quiet Sun, llamado también Sol en
reposo, Sol no activo o Sol tranquilo, fuera de las regiones activas). En
este dltimo, las concentraciones de campo magnético intenso se encuen-
tran dentro de las regiones de flujos descendentes de la supergranulacién;
el patrén correspondiente habitualmente se llama “red magnética” (mag-
netic network), incluso cuando sea incompleto y dificil de reconocer como
red. El interior de estas celdas, dentro de la red, se conoce como internet-
work (IN).

1.2.1. Manchas y poros

De las manifestaciones del campo magnético en la fotosfera, las “man-
chas” y “poros” poseen las escalas mayores, son relativamente faciles de
observar y caracterizar debido a su alto contraste negativo, largos tiempos
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de vida y gran tamano a través de los telescopios actuales.

Las manchas solares son las mayores y mas densas concentraciones de
campos magnéticos, y poseen una region central oscura, llamada umbra,
rodeada (al menos parcialmente) por una mas clara, llamada penumbra.
Debido a que la opacidad dentro de la mancha es inferior respecto a la
fotosfera circundante, la mancha se presenta como una depresién en la
superficie solar, conocida como depresion de Wilson. Como consecuencia,
para manchas préximas al limbo, la zona de la penumbra mas proxima
a éste es mas ancha que la zona mas proxima al centro del disco, dando
lugar al llamado efecto Wilson. La temperatura efectiva de las manchas
en la umbra es de T,y ~ 4000 K, ~1800 K mas frias que la fotosfera en
calma a su alrededor, lo que hace que se vean como estructuras oscuras,
mientras que en la penumbra es de T,y ~ 5500 K. La intensidad de campo
caracteristica en la umbra es de B = 2900 4+ 400 G para las manchas mas
grandes y de B = 2400 4+ 200 G para las méas pequenas. El didmetro de
las manchas se estima entre los 4000 y los 60000 km y su duracién es de
unos pocos dias.

Los poros son manchas pequenas que carecen de penumbra. Su inten-
sidad de campo magnético es de B = 2200 4+ 200 G. Poseen un diametro
de unos pocos Mm en la superficie solar visible y un tiempo de vida tipico
de un dia

1.2.2. Pequenas estructuras magnéticas de la fotosfera

Las manifestaciones fotosféricas a pequena escala del campo magnético
en luz visible han sido tradicionalmente clasificadas por su apariencia,
aunque en ocasiones existe cierta ambigiiedad en la nomenclatura. Fre-
cuentemente se utiliza el término “elemento” para referirse a las estruc-
turas mas pequenas; sin embargo, debe usarse con cautela, puesto que
puede dar lugar a confusién, ya que se refiere a formaciones que pueden
contener otras estructuras mas elementales. En esta tesis se utiliza dicho
término, entendiéndose como tales las estructuras més pequenas teniendo
en cuenta la resolucion de la imagen. La clasificacién de las pequenas es-
tructuras se realiza esencialmente atendiendo al brillo y al tamano de las
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formaciones.

Las “faculas” son manchas brillantes a pequena escala observadas es-
pecialmente cerca del limbo; parte de ellas estan agrupadas, mientras que
otra parte se encuentran dispersadas en la “red magnética”’. También
son brillantes unas pequenas estructuras filamentarias, presentes en re-
giones activas y conocidas como “filigranas”. A muy alta resolucién (0”3
o mejor), tanto las fdculas como las filigranas se observan compuestas
de estructuras mas pequenas, llamadas “puntos brillantes” (BPs, bright
points). Los BPs también se encuentran como elementos individuales, lo-
calizados en estructuras magnéticas (alrededor de manchas, en regiones
faculares), en la red magnética y en la IN; son los indicadores de campo
mas pequenos, con tamanos tipicos por debajo de un segundo de arco. Las
estructuras magnéticas oscuras a pequena escala se denominan “microp-
oros”, “nudos” o “agujeros”. En la jerarquia de estructuras magnéticas,
los nudos magnéticos ocupan una posicion intermedia entre los elemen-
tos oscuros y los brillantes. A alta resolucién, estos nudos seguramente
corresponden con los microporos observados por Dunn y Zirker (1973).
En cuanto a las dimensiones caracteristicas, Topka et 4l. (1997) sostiene
que estas estructuras de transicién entre los BPs y los microporos oscuros
poseen un didmetro de unos 300 km, y que los microporos se encuentran
entre los pequenios BPs y los poros oscuros mayores.

Faculas y pequenos elementos magnéticos

Las faculas y los elementos de la red magnética son concentraciones de
flujo magnético intenso (alrededor de 1500 G), y se presentan brillantes
respecto a la fotosfera puesto que su temperatura es superior (~ 100 K)
a la del plasma contiguo. Fuera de las regiones activas, las zonas de red
brillante forman la conocida “red tranquila” (quiet network). Las faculas
se muestran en estructuras compactas, pero los elementos que constituyen
la red, en cambio, estan mucho mas dispersos. Las faculas y la red foto-
sférica pueden ser brillantes u oscuras, dependiendo de su localizacién en
el disco, su longitud de onda y su flujo magnético (Chapman, 1994). Por
ejemplo, las faculas no son visibles en el centro del disco al ser observadas
con luz integral y por el contrario, son facilmente detectables en regiones
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Figura 1.2: Imagen de una regién activa en la que pueden apreciarse man-
chas, poros y pequenas estructuras brillantes y oscuras, rodeadas por la
granulacién. Crédito de la imagen: Goran Scharmer y Kai Langhans (Ins-
titute for Solar Physics de la Royal Swedish Academy of Sciences)

cercanas al limbo.

Las faculas protagonizan uno de los fenémenos de la atmésfera solar
mas importantes asociados a la aparicién de manchas: su aspecto es bri-
llante y compacto cuando se encuentran en una zona en la que se esta pro-
duciendo una emergencia de manchas, o cuando las ya existentes se hallan
en un estado de rapido crecimiento, en sus primeras etapas de evolucion.
Sin embargo, cuando el grupo de manchas estd en fase de decadencia o
ha desaparecido ya, queda un brillo muy disperso y de menor intensidad
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por la superficie, que se va diluyendo paulatinamente hasta desvanecerse
y dar paso a la fotosfera en calma. Normalmente, son facilmente visibles
cerca del borde solar incluso antes de que aparezca un grupo de manchas,
por lo que son un parametro indicativo de que en la zona en la que estan
localizadas se estd produciendo una concentracién de campo magnético
que al cabo de poco tiempo dard lugar a la aparicién de manchas en esa
region. Aparte de su brillo, otra caracteristica de las faculas fotosféricas es
su aspecto granular similar al de la fotosfera en calma, aunque sus granulos
son mucho més duraderos (Collados, 1987). A muy alta resolucién espa-
cial, por debajo de ~ 0725, se observa que las ficulas estdn constituidas
de conglomerados de pequenos BPs o puntos faculares con diametros de
unos 100 km, que fueron llamados en un principio arrugas (crinkles) por
Dunn y Zirker (1973).

En las medidas de senal magnética, el tamano finito de cada elemento
del detector (pixel) tiene como consecuencia la integracién de estructuras
magnéticas y no magnéticas, produciendo una senal mezclada. Para descri-
bir este efecto, se utiliza el llamado “factor de llenado” (ff, filling factor),
que se define como la fraccién de pixel ocupada por el flujo magnético.
Las umbras de las manchas, los poros y presumiblemente los nudos, son
estructuras compactas con un factor de llenado del 100 %, mientras que
las faculas y la red estan compuestas de pequenos elementos magnéticos
agrupados presentando un factor de llenado inferior al 25 %, aunque local-
mente puede llegar al 50 %.

1.3. Contraste de pequenas estructuras magnéticas
de la fotosfera

Las manchas solares son oscuras mientras que las pequenas estructuras
fotosféricas se presentan tanto brillantes como oscuras. Las manchas han
sido objeto de muchos estudios y generalmente se piensa que estan bien
comprendidas, y que su influencia en la irradiancia solar ha sido modelada
con bastante precisién. Sin embargo, nuestro conocimiento del brillo de
las estructuras magnéticas de pequena escala que componen las faculas
y los pequenios elementos fotosféricos estd aun muy incompleto. Es dificil
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observar esos elementos: su senal de brillo es una funcién de su dangulo he-
liocéntrico (0, el 4ngulo entre la vertical local y la linea de visién), tamafio,
campo magnético, longitud de onda y resolucion espacial de la observacién.

Las estructuras en la superficie solar son observadas desde distintos
angulos. Cuando se observan estructuras en el centro del disco (=0°), la
LOS es perpendicular a la superficie, mientras que cuando se encuentran
cerca del limbo (0 ~90°), la LOS es aproximadamente tangente. El con-
traste de intensidad de manchas respecto de la atmdsfera circundante es
casi independiente del dangulo de vision. Sin embargo, para las pequenas
estructuras brillantes de las regiones activas y de la red del Sol en calma, el
contraste varia enormemente con el angulo heliocéntrico de sus posiciones.
La “Variacion del Centro al Limbo” (CLV, Centre-to-Limb Variation) de
este contraste presenta un minimo en el centro del disco y un maéaximo
cerca del limbo (ver apartado 1.3.1).

La CLV del contraste radiativo de pequenas estructuras respecto de sus
alrededores es una forma tradicional de cuantificar la distribucién angular
de sus propiedades radiativas. Ademas, la contribucién de estructuras de
pequena escala a las variaciones de irradiancia solar es, probablemente, la
mayor incognita en las reconstrucciones de irradiancia presente, especial-
mente en escalas temporales del ciclo solar.

La forma funcional de la CLV para el contraste de intensidad de facu-
las y pequenas estructuras no estd del todo determinada. Las dificultades
para encontrar una descripcién de esta CLV, se deben al hecho de que
el contraste facular' es complicado de medir. Las ficulas observadas en
diferentes longitudes de onda, como Ca II K, Mg IT K o He I en 10830
A, producen un contraste més alto que en luz blanca, pero estas lineas se
forman en la cromosfera y las faculas cromosféricas estan dominadas por
procesos fisicos diferentes que los de las capas fotosféricas.

La dificultad en las observaciones de pequenas estructuras magnéticas,
y el hecho de haber sido realizadas a diferentes longitudes de onda, con

Por simplicidad, a partir de ahora, las referencias a faculas hacen alusién no solo a
las faculas sino también a las pequenas estructuras
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distintas resoluciones y para una diversidad de intensidades de campo
magnético, se traduce en una gran discrepancia en los resultados de las me-
didas derivados y publicados en la literatura. El cambio en la orientacién
del angulo con el cual se mide el campo magnético y el cambio en la
intensidad luminosa, debido a la perspectiva inclinada de la atmosfera so-
lar, hacen algunas medidas de CLV dificiles de cuantificar de una forma
no ambigua. En consecuencia, también existen diferentes modelos tedricos
para explicar y predecir las propiedades fisicas de las pequenas estructuras
magnéticas, aunque ninguno de ellos consigue explicar totalmente aque-
llas, aceptando que sean correctas.

La naturaleza de la CLV del contraste facular se atribuye a la estruc-
tura de los tubos de flujo constituyentes de las estructuras.

1.3.1. Modelos tedricos de los tubos de flujo

Mis del 90% del flujo magnético medido que emerge a la fotosfera
estd concentrado en regiones de campo magnético intenso con fuerzas in-
trinsecas de entre 1000 y 2000 G. Las faculas y los elementos de la red
magnética poseen campos magnéticos aproximadamente verticales con es-
ta intensidad. El hecho de que sean casi verticales produce que la compo-
nente de la sefial magnética en la linea de visién (LOS, line-of-sight) caiga
drasticamente a cero cerca del limbo solar.

Para describir las variaciones observadas de estructuras magnéticas y
predecir sus propiedades fisicas, se ha desarrollado el concepto de tubo
de flujo magnetohidrodindamico. Se supone que las estructuras magnéticas
estan compuestas por tubos de flujo o grupos de tubos de flujo y que su
apariencia estd determinada parcialmente por su posicién en el disco solar
(Chapman, 1994, y referencias incluidas).

Se han desarrollado una serie de modelos de pequenos tubos de flujo
que consiguen explicar bastante bien el comportamiento de las pequenas
estructuras magnéticas de la fotosfera. El modelo genérico actualmente
mas aceptado es el de hot wall (“pared caliente” ), introducido por primera
vez por Spruit (1976). En él, se asume que dentro de cada pequeno tubo de
flujo existen campos magnéticos de varios kilogauss, mientras que fuera de
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ellos, el campo magnético es nulo. La presién magnética en el interior hace
que la presion del gas disminuya dentro del tubo para preservar el equili-
brio con la presién externa, lo que provoca que la opacidad en el interior
sea también mas baja que en el exterior. Esta baja opacidad hace que el
tubo parezca una depresion (conocida como depresiéon de Wilson por ana-
logia con las manchas). El campo magnético de los tubos impide el flujo
convectivo a través de las lineas del campo, mientras que en la atmédsfera
no magnética alrededor la conveccién no ha sido reducida, o solo ligera-
mente, por lo que esta mas caliente. Debido a que el tubo estd parcialmente
evacuado a causa de la presion magnética, aparece un flujo horizontal de
energia hacia el tubo, aunque sélo puede darse el intercambio de energia
radiativa entre el tubo y la zona de conveccion. Aparece asi un flujo ra-
diativo vertical proporcionado por la radiacion lateral de las paredes. El
flujo radial de calor en el tubo a nivel fotosférico influye fuertemente en la
temperatura del tubo. Si el diametro del tubo es suficientemente grande, la
profundidad 6ptica horizontal entre la pared y el centro del tubo es grande
y la radiaciéon no alcanza el centro, de modo que el centro del tubo per-
manece oscuro, lo que sucede con los microporos oscuros. Por el contrario,
si el didmetro del tubo es suficientemente pequeno, el flujo horizontal de
energia puede alcanzar el centro del tubo, el interior del mismo se calienta
y se ve mas brillante que la fotosfera promedio, incluso en el centro del
disco, tal como muestran las observaciones para los BPs.

El modelo de “pared caliente” (ver figura 1.3) supone tubos de flujo
cilindricos de didmetro D y profundidad o depresién de Wilson Z. Segin
este modelo, debido a que el campo magnético disminuye la eficiencia de
la conveccidn, el interior del tubo es més frio que el exterior a la misma
profundidad éptica. Por tanto, en luz visible el fondo del tubo se observa
oscuro, mientras que sus paredes se muestran brillantes. Suponiendo tu-
bos verticales, cuando la estructura posee el didmetro caracteristico de los
microporos y se encuentra en el centro del disco, solamente una pequena
fraccion de la pared caliente estd expuesta al observador, mientras que la
superficie de fondo oscuro visible es maxima. A medida que la estructura
se desplaza hacia el limbo, las paredes brillantes van sustituyendo al fon-
do oscuro en la linea de visién. En consecuencia, el brillo de la estructura
va aumentando hasta que su contraste alcanza un méximo. Ademds, la
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atmoésfera no magnética de los alrededores se oscurece fuertemente debido
al efecto de “oscurecimiento al limbo” (LD, limb darkening)?. Al aproxi-
marse aun mas al limbo, las paredes laterales méas calientes devienen menos
visibles, la estructura se vuelve menos brillante y ofrece un menor contraste
respecto de su entorno. Finalmente, en el limbo, las paredes dejan de ser
visibles y la estructura facular se desvanece. Asi, las faculas brillantes de
regiones activas vistas cerca del limbo son simplemente microporos vistos
de lado. Este modelo predice, por tanto, un aumento en la CLV para el
contraste facular, un maximo en torno a p < 0.20 (Spruit, 1976), y luego
un descenso®.

LIMBO —
=1

~— CENTRO DEL DISCO /“

z=0

pared
caliente

Figura 1.3: Modelo del tubo de flujo de “pared caliente”.

Las simulaciones mostradas en Keller et al. (2004) demuestran que la
expansion de las concentraciones de flujo con la altura y la geometria tridi-
mensional de los granulos conducen a un aumento de brillo facular hacia
el limbo considerablemente mayor que el causado por la depresién de Wil-
son. Asimismo, estos efectos geométricos simples conducen a la formacién

2E] efecto LD da cuenta del hecho de que cerca de su centro, el disco solar se muestra
mas brillante, y por tanto més caliente, que cerca del limbo. Esto es debido a que en
el centro se observa en la direccién normal a la superficie, por lo que se ven capas mas
profundas que cuando se observa el limbo, donde la LLOS es casi tangencial y por tanto
se ven capas mas superficiales.

311 = cosh
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de lineas estrechas y oscuras delante de los brillos faculares en la direccién
al centro del disco.

A pesar de los numerosos estudios, el contraste facular en el limbo ex-
tremo es atin controvertido. Segtiin Topka et &l. (1997), debido a los efectos
de opacidad, los tubos de flujo localizados cerca del limbo, se ven en capas
mas altas de la atmodsfera que los localizados en el centro del disco. La
pared caliente estard localizada en las capas més bajas de la atmoésfera, y
desaparece completamente de vista antes de alcanzar el limbo, por lo que
las faculas brillantes que existen en el limbo extremo deben ser debidas a
otro fendmeno.

1.4. Puntos brillantes

A partir de la década de 1970, diversos estudios espectropolarimétri-
cos indicaron la posibilidad de que el 90 % del flujo exterior a las manchas
solares existia en forma de fuerza campo de kilogauss por debajo de la re-
solucién alcanzada hasta entonces (ver Stenflo, 1973, para una revisién).
La alta intensidad del campo en los BPs y su pequena escala espacial se
dedujeron primero, a partir de observaciones de baja resolucién y median-
te métodos indirectos (Stenflo, 1973). La presencia de BPs en la fotosfera
solar fue presentada por primera vez por Dunn y Zirker (1973) y Mehltret-
ter (1974). Sus observaciones revelaron que los BPs se encuentran en las
zonas oscuras entre los granulos, y que su tamaiio es menor a 0”3 (200
km). Fueron identificados como pequenas concentraciones magnéticas que
se ajustan bastante bien a los modelos de tubos de flujo (Spruit, 1976,
1977). La existencia de campos con intensidades del orden de kilogauss
localizados en elementos magnéticos de pequena escala se confirmé mas
tarde, con la ayuda de espectrogramas de alta resolucién y magnetogra-
mas tomados en el rango visible. Las mediciones directas de los campos de
kG se lograron también en el rango IR, donde las lineas fotosféricas estan
completamente divididas por el efecto Zeeman. Se ha demostrado que el
tamano de los elementos magnéticos (la extensién de la senal magnética
en los magnetogramas) y de los BPs asociados son casi el mismo, debido
a magnetogramas de muy alta resolucién (0”3) obtenidos con filtros bi-
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rrefringentes de banda estrecha en las alas de lineas fotosféricas (Muller
et al., 2000, y referencias incluidas).

Aunque el mecanismo fisico detras del contraste intrinseco de los BPs
es incierto, su asociacion de primer orden con los campos magnéticos
estd bien establecida, y se aceptan como indicadores fiables de una fraccién
de los elementos de campo magnético a pequena escala (Berger y Title,
2001; Berger et al., 1995, y referencias incluidas). Los BPs magnéticos
estan presentes en casi todas partes en el Sol, y también en las regiones
de internetwork del Sol en calma (Sanchez Almeida et 4l., 2004, 2010).

Debido a su pequeno tamarno, rapida evoluciéon y valores de flujo mag-
nético relativamente bajos, los constituyentes de la red magnética y sus
interacciones mutuas, asi como su relaciéon con manchas y poros, con-
tinta siendo escasamente entendida. Las observaciones de estos elementos
magnéticos son dificiles por los pequenos tamanos normalmente involu-
crados (tipicamente 0725; Berger et 4l., 1995) y por las cortas escalas
temporales en las que tienen lugar las interacciones (10-100 s; Berger y
Title, 1996). Existe un gran interés en esas concentraciones de flujo més
pequenas, ya que se cree que son los bloques de construccion elementales de
los que se forman las estructuras mas grandes en regiones activas, ademas
de que son un constituyente importante de la red magnética del Sol en
calma (Muller et &l., 2000).

1.4.1. Observaciéon de puntos brillantes

En las longitudes de onda del continuo, los BPs muestran valores de
contraste bajos o incluso negativos (dependiendo fundamentalmente de la
resolucién espacial) cerca del centro del disco. Por otra parte, el méto-
do directo para tomar imagenes del campo magnético asociado a BPs
es mediante magnetogramas, que se basan en el efecto Zeeman. Sin em-
bargo, el pequeno tamafio de estas estructuras, conlleva valores de flujo
magnético relativamente bajos, lo que hace que las medidas directas de
campo magnético sean muy dificiles. EI motivo de esto es que para que los
magnetografos puedan alcanzar el nivel de sensibilidad de flujo requerido,
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es necesario integrar tiempos de exposicion en los que la mayoria de los
elementos magnéticos se han movido y se han emborronado por encima del
limite de resolucién en la imagen resultante. Es por ello que, desde hace
tiempo, se han empleado métodos indirectos para estudiar la estructura
de los elementos magnéticos y la dindmica del Sol. Uno de estos métodos
consiste en tomar imagenes del Sol con filtros de interferencia de banda
ancha (anchura a media altura (FWHM, Full Width at Half Mazimum)
del orden de 10 A) en bandas moleculares del espectro solar. Al princi-
pio, se utilizé la banda de CN en 3883 A. Mé4s recientemente, Muller y
Roudier (1984) proponen utilizar la banda del radical CH en 4308 A (de-
signada originalmente “G-band” por Fraunhofer) para producir imégenes
de muy alto contraste de pequenos elementos magnéticos en la fotosfera
(v.g., Berger et al., 1995; Berger y Title, 2001; Sanchez Almeida et al.,
2004; Bonet et &l., 2008; Sanchez Almeida et al., 2010). Mediante filtros
en G-band es posible observar BPs para todas las posiciones del disco con
tiempos de exposicién muy cortos.

G-band es una region del espectro solar con lineas de absorcién de
CH, Fe, Ca, y otros elementos. Las estructuras magnéticas, observadas
en G-band con resolucién espacial de 0”5 o mejor, aparecen con un con-
traste particularmente alto frente a un fondo de granulacién (Berger et al.,
1995), lo que permite estudios de interacciones de elementos magnéticos
con el campo de flujo convectivo. A pesar de que los elementos magnéticos
también muestran un alto contraste en los filtergramas tomados en el cen-
tro de lineas espectrales fuertes, la estrecha FWHM necesaria para estas
observaciones excluye tener al mismo tiempo imégenes de la granulacion.
Ademads, G-band también ofrece ventajas respecto a la linea K del Ca
IT en A\3934 A, utilizada en estudios anteriores del campo de flujo de los
elementos magnéticos (Mehltretter, 1974): construcciéon més simple del fil-
tro, transmision éptica superior, y eficiencia cuantica del detector méas alta
respecto a la linea K. Asi, los filtergramas en G-band son actualmente el
método indirecto preferido para tomar imagenes y realizar el seguimiento
de los elementos magnéticos de pequena escala.
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1.4.2. Puntos brillantes en G-band

Se ha examinado el uso de filtros en G-band en cuanto a si realmente
las estructuras observadas se corresponden correctamente con los pequenos
tubos de flujo magnéticos.

G-band estd dominada por lineas de absorcion debidas a las transi-
ciones electronicas de la molécula CH, junto con cambios de energia rota-
cional y vibracional. Los modelos empiricos de equilibrio termodindmico
local (LTE, local thermodynamic equilibrium) de tubos de flujo magnético
indican que el aumento de temperatura en la capa visible de un pequeno
elemento magnético conlleva la disociacién preferente de los radicales CH
en los mismos, y por tanto, disminuye la absorcion en esa banda. Se reduce
asi la opacidad de la linea en G-band con respecto a la atmosfera intergra-
nular exterior al tubo de flujo. Asi pues, el alto contraste de las imagenes
en G-band se debe a la gran sensibilidad de la disociaciéon de CH con las
variaciones de temperatura (Stix, 2002). Ademads, estudios basados en si-
mulaciones realistas MHD 3-D radiativas comparadas con observaciones,
confirman que el brillo en G-band de pequenas concentraciones de flujo
magnético en la fotosfera solar es problablemente debido al calentamiento
lateral y la evacuacién parcial de estructuras magnéticas (Shelyag et 4l.,
2004). Por lo tanto, se espera que todos los elementos magnéticos presen-
ten BPs en G-band.

Sin embargo, las comparaciones iniciales con magnetogramas (Berger
y Title, 1996) parecian indicar que no todos los elementos magnéticos
estaban senalados como BPs en G-band. Esto conducia a la conclusién
observacional general de que el flujo magnético era una condicién nece-
saria, pero no suficiente, para la existencia de BPs en G-band. Ademas,
se encontraron BPs de pequena escala en imagenes de G-band que no
mostraban senal significativa en magnetogramas cotemporales (Berger y
Title, 2001, y referencias incluidas).

Estudios més recientes Berger y Title (2001) revelan que todos los
BPs en G-band son de naturaleza magnética. En los casos en los que los
BPs en G-band no tienen senial magnética asociada en el magnetograma
correspondiente, existen 2 explicaciones: identificacién errénea de brillos
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granulares como BPs e insuficiente deteccion de flujo en el magnetograma.
En el primer caso, el mejor método para distinguir entre BPs y brillos gran-
ulares, es la inspeccién de la serie temporal en G-band, ya que la evolucién
de los brillos locales de la granulacion es significativamente diferente de
los BPs magnéticos en G-band sobre un periodo de tiempo de 2-4 minutos.

Actualmente, los filtergramas en G-band se consideran los mejores in-
dicadores de concentraciones de flujo magnético de pequena escala y son
los mas cominmente utilizados para tal fin.

Los BPs en G-band (GBPs) son estructuras ubicuas en toda la su-
perficie solar, tanto en la red activa como en las regiones de QS, y estan
identificadas como concentraciones magnéticas de kG (Sanchez Almeida
et al., 2004). Su tiempo de vida varia en escalas de minutos similares a las
de la granulacién, y muchos estan en el limite de resolucion de los instru-
mentos actuales (en torno a 0.1 Mm).

1.5. Objetivos y organizacion de la tesis

El estudio de pequenas estructuras magnéticas presentes en la fotosfera
solar es de enorme importancia para comprender las propiedades radiativas
y magnéticas globales del Sol. En esta tesis se analiza el comportamiento
de la CLV del contraste de intensidad de pequenas estructuras, y se estu-
dian propiedades y fenémenos asociados a puntos brillantes, asi como su
contribucién al conocimiento general del Sol.

La calidad de las observaciones es fundamental para el estudio de las
estructuras magnéticas. Durante las tltimas décadas, se ha realizado un
gran esfuerzo para mejorar telescopios y técnicas observacionales. Ademas,
también se ha contribuido innovando herramientas computacionales que
mejoran aun mas la calidad de las imagenes y realizando modelos y si-
mulaciones que contribuyen a explicar los procesos que tienen lugar. Este
trabajo también expone todos estos aspectos y explica su relevancia para
la obtencién de resultados.
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El propésito de esta tesis también ha ido asociado al desarrollo del
instrumento IMaX (Imaging Magnetograph eXperiment; Martinez Pillet
et al., 2011), construido por un consorcio de instituciones espafiolas entre
las que se encuentra el Grupo de Astronomia y Ciencias del Espacio de la
Universidad de Valencia. IMaX forma parte del proyecto Sunrise (Barthol
et al., 2011; Solanki et al., 2010), que volé durante casi 6 dias en junio
de 2009 a bordo de un globo estratosférico sobre el Circulo Polar Artico,
y tiene previsto un nuevo vuelo en los préximos anos. El procesado de
imagenes utilizado para los datos de IMaX se basa en las mismas técnicas
que el realizado en esta tesis para las imagenes de alta resolucién.

La distribucion de los capitulos se realiza de la siguiente manera:

La descripcién de los telescopios e instrumentos principales con los que
se obtuvieron los datos utilizados en este trabajo se realiza en el capitulo
§2. Alli se presentan brevemente el telescopio terrestre SST y las misiones
espaciales SOHO e Hinode.

El capitulo §3 detalla el procedimiento general seguido en el tratamien-
to de datos obtenidos con el telescopio SST, utilizados en los capitulos §6
y §7, desde su toma hasta su posterior procesado.

Las observaciones y el procesado especifico realizado sobre todas las
imagenes utilizadas para el proposito de este trabajo se describen en el
capitulo §4.

El capitulo §5 estda dedicado al estudio de la CLV del contraste de
pequenas estructuras brillantes, utilizando datos del instrumento MDI a
bordo de SoHO.

En el capitulo §6 se realiza un estudio de los puntos brillantes a
partir de imégenes correspondientes al SST, y los resultados se com-
paran con otros obtenidos mediante datos de Hinode. Se estudian algunas
propiedades de los puntos brillantes, como tamanos, intensidad y flujo
magnético asociado.
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En el capitulo §7 se extiende el estudio de puntos brillantes. Se presen-
tan resultados tales como la diferencia del contraste de intensidad entre
G-band y G-continuum, la CLV del drea ocupada por los mismos y el des-
cubrimiento y estudio de vortices asociados a su movimiento.

Por 1ltimo, los principales resultados y las conclusiones del trabajo se
resumen en el capitulo §8.
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El estudio de pequenas estructuras solares requiere de datos de alta re-
solucién y gran calidad. Sin embargo, el limite de difraccion del telescopio y
la turbulencia atmosférica dificultan tales observaciones. Se han realizado
enormes esfuerzos para eludir estos inconvenientes y con el tiempo se han
ido observando detalles y tiempos de vida cada vez mas pequenos, aunque
siempre limitados por la resolucion de los instrumentos. Los telescopios en
Tierra consiguen disenarse con grandes aperturas, pero deben equiparse
de técnicas muy desarrolladas para contrarrestar el efecto de la atmosfera.
Los telescopios espaciales carecen del problema de la atmésfera y de la con-
tinuidad en las observaciones, pero tienen que afrontar los grandes costes
y dificultades que suponen, sacrificando aperturas y técnicas posibles en
Tierra.

En el presente capitulo, se exponen y describen brevemente los ins-
trumentos y respectivos telescopios utilizados en la adquisiciéon de datos
empleados en este estudio: el Swedish Solar Telescope y los satélites espa-
ciales SOHO e Hinode.

2.1. Telescopio Solar Sueco

El Swedish Solar Telescope (SST; Scharmer et &l., 2003a,b) es un re-
fractor de 1 metro de apertura. Estd operado por el Institute for Solar
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Physics (ISP) de la Royal Swedish Academy of Sciences, y estd situado
en el Observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma) del Instituto
de Astrofisica de Canarias. El SST vio por primera vez la luz en mayo de
2002 y sustituye al anterior Swedish Vacuum Solar Telescope de 50 cm,
que fue un instrumento lider mundial de investigacion solar durante mas
de diez anos, en el periodo de 1985 a 2000. EI SST es el mayor telescopio
optico solar de Europa y el tercero del mundo, después del McMath-Pierce
Solar Telescope (Kitt Peak National Observatory, Arizona, EE.UU.) y del
New Solar Telescope (Big Bear Observatory, California, EE.UU.), ambos
reflectores de 1.6 m. El SST es el refractor mas grande del mundo junto
con el estelar Yerkes Telescope (Yerkes Observatory, Wisconsin, EE.UU.),
de 1.02 m. Esta situado en uno de los lugares mas idéneos del planeta en
cuanto a observacion astronémica se refiere, y combina una alta calidad
en su Optica y técnicas de éptica adaptativa, con cédigos para ordenador
de alta eficiencia para la reconstruccién post-facto de las imagenes. Puede
alcanzar una resolucién de 071, lo que permite el estudio de estructuras
solares con detalles sin precedentes. En el capitulo §3 se explica con mayor
detalle el proceso de recontruccién de imagenes y las caracteristicas de la
Optica adaptativa.

El SST es un telescopio refractor a vacio que consta esencialmente de
una lente principal (singlete), que actiia ademds como ventana de vacio, y
una Optica secundaria que corrige de cromatismo y aumenta la escala de
la imagen (IS, image scale) observada (ver figura 2.1).

La lente principal es de silice fundida (cuarzo sintético) de 1.098 m de
didmetro, aunque debido a los soportes, la apertura efectiva queda reduci-
da a 0.97 m. El seguimiento del Sol se hace mediante dos espejos planos de
Zerodur de 1.4 m, emplazados detrés de la lente principal y que se mueven
en montaje alt-azimutal para enviar la luz hacia el interior del tubo del
telescopio. El subsistema lente principal y espejos planos estan firmemente
montados sobre una torreta de acero (el llamado sistema turret) colocada
en lo alto del edificio. Este sistema es muy robusto y minimiza las vibra-
ciones causadas por el golpeteo del viento sobre las componentes 6pticas.
De esta forma se evita una buena parte del movimiento erratico de la ima-
gen en el plano focal. La lente principal corregida de coma estd sujeta a la
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A
Ry

Figura 2.1: A la izquierda: Dibujo esquemético de la estructura del SST. La figura
central muestra la torre con la torreta y el sistema de vacio. La figura (A4) representa la
caja que contiene el espejo y la lente de campo, y la figura B, el corrector Schupmann
con una lente y un espejo. En la figura C' se muestra el inicio del camino éptico en la
sala de observacién, con un espejo tip-tilt My, un espejo adaptativo Ms y una lente de
re-imaginacién. A la derecha: Fotografia del SST. Imédgenes tomadas de ISP.
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turret mediante apoyos quasi-puntuales, de forma que sus bordes estdn ex-
puestos al aire, lo que minimiza los gradientes de temperatura en el vidrio
y en consecuencia, la aberracion esférica que estos gradientes generan.

La lente principal, con una focal de 20.35 m, debido a su condicién de
singlete, forma imagen en F'1 afectada de cromatismo. Un espejo plano
en F'1 (espejo de campo) redirecciona la luz hacia arriba a un subsistema
llamado “Schupmann”, que consta de una lente de silice fundida (que com-
pleta el doblete acromatico) y un espejo de Zerodur que redirecciona de
nuevo la luz hacia abajo. Finalmente, el haz de luz emerge del tubo de
vacio del telescopio y es desviado a ~ 90° mediante dos espejos (M1 y
M2), sobre una mesa 6ptica, donde un triplete de alta calidad produce
una nueva imagen con escala espacial adecuada en el plano F2, lo que
equivale a una distancia focal efectiva de 45.8 m. El desplazamiento del
sistema “Schupmann”, en direccién perpendicular al eje éptico, permite
enfocar la imagen en F2. Dada la gran concentraciéon de energia que se
produce en F1, se requiere, de forma perentoria, la refrigeracion con agua
fria de la parte inferior del tubo a vacio para evitar serios dafios.

La ventana de salida en la parte inferior del tubo de vacio esta cons-
tituida por una lente de campo que forma imagen de la pupila en el es-
pacio entre M1 y M2. M1 es un espejo plano rigido que, soportado por
3 actuadores piezoeléctricos, se reorienta activamente para compensar el
movimiento erratico residual del haz de luz (y de la imagen en F2), in-
ducido por la atmésfera y las vibracionees mecénicas. En terminologia
inglesa, M1 es el llamado espejo tip-tilt. Este espejo forma parte del sis-
tema “Seguidor por correlaciéon” (CT, Correlation Tracker), cuya misién
es evaluar en tiempo real, mediante técnicas de correlacion entre imagenes
sucesivas, las variaciones en la inclinacion del frente de onda, y producir
senales eléctricas que se transfieren, también en tiempo real, a M1 para
estabilizar la imagen.

Ademas, la turbulencia atmosférica perturba las observaciones “arru-
gando” los frentes de onda planos provenientes de los puntos del Sol. Tam-
bién las aberraciones 6pticas del telescopio contribuyen, aunque en menor
medida, a esta degradacion. El término inglés seeing describe la bondad
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de las condiciones atmosféricas en el momento de la observacion y se car-

acteriza cuantitativamente mediante el llamado °

‘parametro de Fried”, rg.
Valores de rg por encima de 20 cm suponen condiciones de seeing exce-
lente. El objetivo prioritario del SST es conseguir imagenes en el limite
de difraccién (~ 0”1) y hacer espectropolarimetria cerca de dicho limte
de difraccién, cuando se dan las citadas condiciones de seeing excelente.
Para ayudar en el cometido de conseguir el limite de difraccién, el SST
estd equipado con un sistema de Optica Adaptativa (AO, Adaptive Op-
tics) que consta de un detector de la rugosidad del frente de onda (sistema
“Shack-Hartmann”, SH) y un conversor de estas deformaciones en senales
eléctricas que se transfieren a los actuadores de un espejo deformable que
compensa la rugosidad y recupera la planicidad del frente de onda en
tiempo real. En este caso, el espejo deformable es M2 y es de tipo modal
bimorfo de bajo orden con 37 electrodos, lo que permite corregir hasta 35
modos de Karhunen-Loeve en la deformacién de la onda.

La instrumentacién cientifica se coloca sobre bancos épticos en un en-
torno de laboratorio, de forma que se puede cambiar con facilidad. Cada
observador puede componer la disposicion 6ptica adaptada a la investi-
gacion especifica que vaya a llevar a cabo. La figura 2.2 muestra el banco
Optico durante la campana de 2007 y la figura 2.3 es un esquema general
de la disposicion del banco 6ptico y el trazado del camino éptico de dicha
campana.

En el banco 6ptico, un filtro dicroico separa la luz en dos canales: azul
y rojo. El canal azul es exclusivamente para imagen y el rojo proporciona
imédgenes para la construccién de magnetogramas longitudinales. Optati-
vamente, el haz principal se puede desviar hacia otro banco 6ptico, donde
se encuentra un espectrografo.

La tabla 2.1 enumera las principales caracteristicas del telescopio du-
rante las campanas de observacién de las que procede el material utilizado
en este trabajo. EI SST contaba con cadmaras CCDs y filtros de banda an-
cha y estrecha, descritos en capitulos posteriores, ademas del filtro SOUP
(ver apartado §2.1.1) en el canal rojo.
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o N
{ligl\3

Figura 2.2: Banco éptico durante la campafa de 2007. Se pueden apreciar el haz azul
y el haz rojo en algunos elementos de sus respectivos canales. Al fondo a la derecha se
encuentra el SOUP.
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Figura 2.3: Esquema general del banco éptico de la campaiia observacional de 2007.
Se observa el trazado del camino éptico a partir del foco primario y los 2 canales: a la
derecha el azul con los filtros de G-band, Ca II continuo y Ca II H, y a la izquierda el
canal rojo con el sensor de frente de onda SH, el sistema CT y el SOUP.

Tabla 2.1: Pardmetros y caracteristicas principales del SST.

Tipo Refractor al vacio
Montura Turret

Apertura 97 cm

Distancia focal primaria (f1) 20.35 m

Distancia focal secundaria (f2) 45.8 m

Rango de longitud de onda (A) 0.35 pym - 0.8 pm

ISen fo 45 /mm

Instrumentos post-focus Seguidor por correlacién (CT)
Optica Adaptativa (AO)
CCDs de alta resolucién
Filtro birrefringente sintonizable SOUP
Espectrégrafo de rendija

Facilidades AO de bajo orden
(hasta 35-modos
Karhunen-Loéve)
Seleccién de imagenes
en tiempo real
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En este trabajo se utilizan los datos tomados en el SST durante las
campanas de observacion de los anos 2005, 2006 y 2007.

2.1.1. SOUP

El Solar Optical Universal Polarimeter (SOUP; Title et 4l., 1986),
es un filtro birrefringente sintonizable donado por Lockheed Martin Solar
and Astrophysics Laboratory (LMSAL) y que se encontraba situado en
el canal rojo del banco éptico del SST. Este instrumento (figura 2.4) es
esencialmente un filtro de Lyot, con compensacién de temperatura, car-
casa de aluminio y 10 motores de control. Opera rotando una serie de
polarizadores lineales y/o retardadores de media onda situados entre 6pti-
ca de cristales de calcita. La longitud de onda se ajusta sintonizando los
servomotores para cada elemento rotante a una posicién previamente ca-
librada. Debido a que el rango espectral libre del filtro es de sélo 8 A, se
requiere un prefiltro interferencial de banda ancha (FWHM ~ 8 A) coloca-
do delante del instrumento. E1 SOUP tiene dos modos de operacién en el
muestreo de la linea espectral: banda ancha (> 100 mA) y banda estrecha
(< 100 mA). La configuracién completa del SOUP también incluye dos
retardadores variables de cristal liquido (LCVRs, Liquid Crystal Variable
Retarders) para modular el estado de polarizacién de la luz entrante.

El primer elemento 6ptico del SOUP es un polarizador lineal que, junto
con los dos LOVRs, permiten detectar los estados de polarizacién circular
a izquierda (LCP, left circular polarization) y derecha (RCP, right cir-
cular polarization) y obtener magnetogramas longitudinales Stokes-V en
la linea espectral Fel en A6302 A. Desde la temporada 2006 era posible
hacer imagen en los cuatro parametros de Stokes. El SOUP también se
utilizaba para observaciones 2D en la linea espectral de Ha que se forma
en la cromosfera solar. Un divisor de haz (BS, beamsplitter) enfrente del
SOUP permitia obtener imagenes simultaneas en el continuo proximo a la
banda estrecha seleccionada por el filtro. Estas imagenes complementarias
suponen informacién adicional que ayuda a restaurar las imagenes de ban-
da estrecha mediante técnicas de restauracion basadas en “deconvolucién
ciega” (estas técnicas se describen en el capitulo §3).

Actualmente, y desde algunos periodos de 2008, el SOUP ha sido reem-
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Figura 2.4: El filtro SOUP, con la luz entrando desde la izquierda. La rueda de filtros
(negro, a la izquierda) precede a la lente del colimador, los retardadores LCVRs, la lente
de la camara, y el filtro de Lyot. El sistema CT estd en primer plano. Crédito: ISP.

plazado por el CRisp Imaging Spectro-Polarimeter (CRISP; Ortiz y van
der Voort, 2010), un nuevo espectropolarimetro de imagen, que bésica-
mente es un interferémetro Fabry-Perot que combina un etaléon de alta
reflectividad y resolucién espectral con otro de baja resoluciéon y reflec-
tividad.

2.2. SoHO

SoHO (Solar and Heliospheric Observatory) es una plataforma espacial
estabilizada en sus tres ejes dedicada a la observacién del Sol (Domingo
et al., 1995).

SoHO fue lanzado el 2 de diciembre de 1995 y estd operativo des-
de febrero de 1996. Es un proyecto de cooperacién internacional entre
la ESA (European Space Agency) y la NASA (National Aeronautics and
Space Administration) para estudiar el Sol, desde su niicleo hasta la corona
externa, y el viento solar. Los doce instrumentos a bordo de SoHO, pro-
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Figura 2.5: Vista esquemitica (izquierda) e ilustracién (derecha) del satélite SoHO.
Crédito: NASA.

porcionados por cientificos europeos y americanos, son: CDS (Coronal Di-
agnostic Spectrometer), CELIAS (Charge, Element, and Isotope Analysis
System), COSTEP (Comprehensive Suprathermal and Energetic Particle
Analyzer), EIT (Extreme ultraviolet Imaging Telescope), ERNE (Energet-
ic and Relativistic Nuclei and Electron experiment), GOLF (Global Os-
cillations at Low Frequencies), LASCO (Large Angle and Spectrometric
Coronograph), MDI/SOI (Michelson Doppler Imager/Solar Oscillations
Investigation), SUMER (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Ra-
diation), SWAN (Solar Wind Anisotropies), UVCS (UltraViolet Corono-
graph Spectrometer), VIRGO (Variability of Solar Irradiance and Gravity
Oscillations). La figura 2.5 muestra, de forma esquemética, el satélite So-
HO con la localizacién de sus instrumentos, y una ilustraciéon del mismo.

Los principales objetivos cientificos de la misién de SOHO béasicamente
son:

e El estudio de la estructura y dinamica del interior solar, usando las
técnicas de la heliosismologia.

e El estudio de los mecanismos de calentamiento de la corona solar.
e La investigacién del viento solar y sus procesos de aceleracion.

SoHO se encuentra en una 6rbita halo en torno al punto lagrangiano
interno L1 del sistema Sol-Tierra, a un millén y medio de kilémetros (1 %
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AU) de la Tierra, en la linea Sol-Tierra en direccién al Sol, donde apunta
continuamente al centro del Sol con una precisién de 10”. La estabilidad
del apuntado es superior a 1” en intervalos de 15 minutos. La tabla 2.2
muestra los parametros de esta érbita halo, ademés de otras caracteristicas
de la misién. La 6rbita halo L1 tiene varias ventajas en comparacion con
orbitas terrestres bajas:

e Proporciona un cambio suave de velocidad Sol-satélite a lo largo de
la érbita, necesario para obtener medidas heliosismoldgicas precisas.

e Esta permanentemente fuera de la magnetosfera, ideal para el mues-
treo in situ del viento solar y de las particulas.

e Permite la observacién ininterrumpida del Sol, ideal para todas las
investigaciones.

Tabla 2.2: La Misién SoHO.

Objetivos de la mision  Estudio del Sol, desde su interior
hasta el viento solar, incluido este.

Partes de la misiéon ESA: nave y 9 experimentos de los estados miembros.
NASA: lanzadera, segmento base y 3 experimentos.
Lanzamiento 2 de diciembre de 1995.

Tiempo de vida

o > 2 anos (previsién para mas de 6 afos)
de la misiéon

Tamano 4.3 x 2.7 x 3.7 m*
Masa total: 1861 kg
(carga tutil: 655 kg; propulsores: 250 kg)
Orbita orbita halo alrededor de L1
semi didmetros  (x) (dentro de la ecliptica, Tierra-Sol) ~ 200.000 km
(v) (dentro de la ecliptica) ~ 650.000 km
(z) (fuera de la ecliptica) ~ 200.000 km
periodo 6 meses

Control de estabilidad  Estabilizacion de 3 ejes

SoHO ha proporcionado una amplia y profunda informacién sin prece-
dentes sobre el Sol, desde su interior, a través de la caliente y dinamica
atmosfera, hasta el viento solar y su interaccién con el medio interestelar.
Estos hallazgos han sido documentados en un impresionante volumen, ain
creciente, de literatura cientifica y popular. Algunos de los resultados clave
son:
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e Revelar las primeras imagenes de la zona de conveccién y de la es-
tructura de las manchas solares por debajo de la superficie.

e Proporcionar las medidas mas detalladas y precisas de la estructura
de la temperatura, la rotacién interior y los flujos de gas en el interior
solar.

e Medidas de la aceleracién del viento solar lento y rapido.

e Identificacion de la regiones de origen y el mecanismo de aceleracién
del viento solar rapido en las regiones magnéticamente “abiertas” en
los polos del Sol.

e Descubrir nuevos fenémenos dinamicos solares como las ondas coro-
nales y los tornados solares.

e Innovar nuestra capacidad para pronosticar el clima espacial, dando
hasta con tres dias de antelacién las noticias de perturbaciones di-
rigidas hacia la Tierra, y jugar un papel de liderazgo en el sistema
de alerta anticipada para tiempo espacial.

e Control de la TSI, asi como las variaciones de flujo en el ultravioleta
extremo, que son importantes para comprender el impacto de la
variabilidad solar en el clima de la Tierra.

Ademas de observar el Sol, SOHO se ha convertido en el descubridor
més prolifico de cometas en la historia de la astronomia (a fecha de enero
de 2011, SoHO ha encontrado més de 2000 cometas).

SoHO fue disenado para un tiempo de vida de dos anios. Debido a su
éxito, la misién se amplié en cinco ocasiones (en 1997, 2002, 2006, 2008 y
2010). Esto ha permitido que SoHO cubra un ciclo solar completo de 11
anos (el nimero 23) y el comienzo de uno nuevo (el nimero 24). Actual-
mente, SOHO esta aprobado hasta finales de 2012.

El control de la nave se perdié en junio de 1998, y fue recuperado
solo tres meses mas tarde a través del equipo de recuperacion de SoHO.
Los 12 instrumentos seguian funcionando, la mayoria sin efectos nocivos.
Dos de los tres girdscopos a bordo fallaron inmediatamente y el tercero
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en diciembre de 1998. Después de eso, en febrero de 1999 se instalé nuevo
software que no depende de los girdscopos, lo cual permitié a la nave re-
tomar todas las operaciones cientificas, mientras proporciona un margen
aun mayor de seguridad para las operaciones de la nave. Asi, SOHO se con-
virtié en la primera nave espacial, estabilizada en tres ejes, funcionando
sin giréscopos, de forma que se abrieron nuevos caminos para los disefos
de las futuras naves espaciales.

La NASA fue responsable de su lanzamiento y ahora es responsable
del control de las operaciones de la misién desde el Goddard Space Flight
Center, cerca de Washington. Hay una equipo integrado por cientificos e
ingenieros de la NASA, las industrias asociadas, laboratorios de investi-
gacion y universidades que trabajan bajo la responsabilidad general de
la ESA. El control de Tierra se realiza a través de las antenas del Deep
Space Network de la NASA, ubicadas en Goldstone (California), Canberra
(Australia) y Madrid (Espana).

De los 12 instrumentos de SoHO, en este trabajo se utilizan datos
recogidos por MDI.

2.2.1. MDI

El experimento SOI utiliza el instrumento MDI para explorar el inte-
rior del Sol midiendo las manifestaciones fotométricas de las oscilaciones
solares (Scherrer et dl., 1995; Zayer et &dl., 1995).

El principal objetivo cientifico de SOI es medir la estratificacién interna
y la dindmica del Sol a través de técnicas de heliosismologia, aunque exis-
ten otros objetivos de estudio: dinamica de la zona de conveccion, estruc-
tura radial media, rotacién interna, nicleo solar, estructuras magnéticas y
ciclo de actividad, flujos de conveccién y de gran escala, medidas de campo
magnético, difusiéon magnética y adveccion del campo, medidas del limbo
y flujo radiativo. Es decir, también realiza mediciones relacionadas, no he-
liosismicas, que son esenciales para la comprension de la dinamica solar.
Algunos de los objetivos cientificos referidos se pueden conseguir con los
analisis alternativos de los datos heliosismoldgicos, pero otros requieren
diferentes observaciones.
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MDI no fue disenado para fotometria, sino para estudios Doppler, y
las imagenes de intensidad son un derivado con una realizacion limitada.
Sin embargo, la larga duraciéon y la estabilidad del funcionamiento del
instrumento, hacen de él una destacada fuente de datos de radiancia so-
lar. Durante méas de 15 anos, MDI ha producido un conjunto continuo de
magnetogramas e imagenes de intensidad en la linea Ni I 6768 A en modo
de disco completo (FD, Full Disc) con un campo de visién de 34" x 34’
y una resolucién de 4” correspondiente a 2 x 2”/pixel. En el modo de
alta resolucién (HR, High Resolution), un zoom 6ptico proporciona una
magnificacién de un factor 3.2, lo que da lugar a una resolucién de 172
correspondiente a 2 x (/6 /pixel, sobre un campo de visién de 10’5 x 10’5,
localizado en el centro del disco solar. La relacion de intensidad entre las
imégenes de HR y FD con tiempos de exposicién similares es de 14:1.

En las observaciones de FD, el tamano del pixel de 2" produce aliasing
como consecuencia del submuestreo de estructuras espaciales, por lo que
para minimizar este efecto se desenfoca el camino dptico en el modo de
FD. En el modo de HR, MDI alcanza una resoluciéon proxima al limite de
difraccién.

MDI obtiene filtergramas, que son iméagenes de la fotosfera solar en
bandas de longitud de onda y estados de polarizacién seleccionables y
bien definidos. Para ello, usa un telescopio refractor de 12.5 cm de apertu-
ray 186.7 cm de longitud focal efectiva. La esencia de MDI es el sistema
de filtros. Este sistema de filtros permite realizar filtergramas de banda
estrecha (94 mA) en cualquier punto préximo a la linea de absorcién Ni
6768 A, correspondiente a la fotosfera media, con una FWHM de 454 mA.
El sistema posee dos interferémetros de Michelson que permiten obtener
los filtergramas en cinco posiciones sintonizadas separadas 75 mA entre si,
abarcando un rango de sintonizacién de 377 mA. La 6ptica de seleccién
de polarizacion también forma parte del sistema de filtros, de forma que
para medidas magnéticas, el sistema selecciona los modos LCP y RCP. La
figura 2.6 muestra el diseno 6ptico de MDI.

Debido a la insuficiente telemetria necesaria para transmitir los obser-
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Figura 2.6: Disefio 6ptico de MDI. Crédito: NASA.

vables a la cadencia y resolucién requerida, los observables se obtienen en
el instrumento. Los filtergramas se utilizan para obtener los seis observa-
bles clave enumerados en la tabla 2.3, donde también se dan estimaciones
de la medida individual del nivel de ruido. Estos observables estandares
estan calculados a partir de conjuntos de cinco filtergramas, los cuales son
etiquetados desde Fy hasta Fjy. Fy se toma en el continuo cercano, F y Fy
estan centrados en las alas, mientras que Fy y F3 lo estan alrededor del
centro de la linea de Ni en el centro del disco.

De entre los seis observables proporcionados por MDI, para el estudio
llevado a cabo en este trabajo interesan las imagenes del continuo fotos-
férico y las medidas del campo magnético. La intensidad del continuo que
se calcula se corrige de la influencia Doppler utilizando los 5 filtergramas
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Tabla 2.3: Observables de MDI, con niveles de ruido para una medida de un minuto
para FD y para HR.

Observable Ruido (1/0) FD HR
Velocidad Doppler 20 m/s Si Si
Intensidad del continuo 0.3% Si Si
Profundidad de la linea 0.7% Si St
Magnetograma longitudinal 20 Gauss Si St
Velocidad horizontal 30 m/s (8 horas) No  Si
Posicién del limbo 0702 (5 minutos) S{  No

a partir de la expresion:

Ideph

I.=2F)+ 5

+ Tove (2.1)

siendo Igepn, = \/2 ((Fy — F3)? + (Fy — F4)?) y I el promedio de los 4
filtergramas F;_4.

Las imagenes de intensidad de HR no se obtienen a partir de los 5
filtergramas como las de FD, son filtergramas directos en intensidad del
continuo (Fp). El sistema de deteccién emplea una cdmara CCD de 1024
x 1024 pixeles y posee una velocidad de lectura de 500 000 pixeles por
segundo. La tabla 2.4 resume algunos parametros clave del instrumento.

Los magnetogramas longitudinales estan construidos a partir de las
medidas hechas para el cdlculo del desplazamiento Doppler, en luz LCP y
RCP separadamente. La diferencia entre estos dos valores es una medida
del desdoblamiento Zeeman, y esto es aproximadamente proporcional a la
densidad de flujo magnético: la componente del campo magnético en la
linea de vision promediada sobre el elemento de resolucion.

2.3. Hinode

El satélite espacial japonés Hinode (amanecer en japonés) fue lanzado
al espacio el 22 de septiembre de 2006 en horario UT (23 de septiembre en
horario japonés) con el objetivo de estudiar el Sol (Kosugi et al., 2007).
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Tabla 2.4: Pardmetros clave de MDI.

Apertura del telescopio 12.5 cm
Matriz del plano focal CCD: 1024 x 1024, 21 pm/pixel
Resolucién 4" (FD) y 1”2 (HR)
Campo de visién de FD 34" x 34/
Campo de visién de HR 105 x 10’5
Rango espectral 6767.8A + 190mA
Ancho de banda espectral 94mA
Resolucién temporal (cadencia) 3 segundos
Estabilidad del apuntado 0702
Rango del desapuntado 13’
Realizacién de ruido (por pixel en 1 minuto)

Velocidad Doppler 20 m/s

Intensidad en el continuo 0.3%

Campo magnético 20 G

El 28 de octubre de 2006, los instrumentos de la sonda capturaron sus
primeras imédgenes. La figura 2.7 muestra una vista esquemdtica y una
ilustracion del satélite Hinode.

Hinode (antiguamente Solar-B hasta su lanzamiento) es una misién
liderada por las agencias espaciales de Japén (Japanese Aerospace Explo-
ration Agency, JAXA), en colaboracién con los Estados Unidos (NASA),
Reino Unido (Particle Physics and Astronomy Research Council) y Eu-
ropa (ESA). Es el sucesor del observatorio solar Yohkoh (Solar-A) que
funcioné entre 1991 y 2001.

El principal objetivo cientifico de la misién del satélite es comprender
los mecanismos de los procesos que tienen lugar en la corona solar y, sobre
todo, se pretende dar respuesta a preguntas como: por qué la corona es
mas caliente que la superficie solar, qué produce eventos explosivos tales
como las fulguraciones solares y qué crea los campos magnéticos solares.

Hinode esta situado en una orbita sincrénica con el Sol alrededor de
la Tierra a una altitud de 680 km, con 98° de inclinacién y un periodo de
98 minutos. Las ventajas de la orbita sincréonica de Hinode son:

e Los instrumentos de ciencia pueden captar el Sol todo el tiempo
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Figura 2.7: Vista esquemética (izquierda) e ilustracién (derecha) del satélite Hinode.

Iméagenes tomadas de JAXA.

e Las descargas de datos son mucho mas faciles debido a que el satélite
pasa sobre el mismo punto de la Tierra aproximadamente a la misma

hora cada dia

Los datos de estas observaciones estan disponibles a todo el piblico
tan pronto como se adquieren. La tabla 2.5 resume las principales carac-

teristicas de Hinode.

Tabla 2.5: La Misién Hinode.

Objetivos de la misién

Instrumentos cientificos

Lanzamiento
Tiempo de vida de la misién

Investigacion de la actividad magnética del

Sol incluyendo generacién, transferencia de
energia y liberacién de la energia magnética
SOT (Solar Optical Telescope)

XRT (X-ray telescope)

EIS (Extreme-ultraviolet Imaging Spectrometer)
22 de septiembre de 2006

> 2 anos

Tamano

Masa

orbita
inclinacién
periodo

1.6 x 1.6 x 4 m®
total: 900 kg
heliosincrona polar
98°

98 minutos

Hinode lleva a bordo tres instrumentos principales para el estudio
del Sol: el Solar Optical Telescope (SOT), el X-ray telescope (XRT) y
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el Extreme-ultraviolet Imaging Spectrometer (EIS). Los tres instrumentos
cientificos han adquirido datos de gran interés para la comunidad cientifi-
ca. SOT destaca por su alta resolucién espacial (072 - (/3) y la medicién
precisa del campo magnético. A partir de las observaciones realizadas en
la fase inicial de observacién, se han hecho varios descubrimientos, como
las ondas Alfvén en la corona, la sorprendente dindmica de la cromosfera
y fotosfera, la emanacion continua de plasma como una posible fuente de
viento solar, y las estructuras finas de campo magnético en las manchas
solares y la superficie solar. Todo esto ayuda a comprender los mecanismos
fisicos de los fenémenos que ocurren en la atmdsfera solar.

La ESA ha estado proporcionando estaciones terrestes para la descarga
de los datos cientificos de la nave espacial desde su lanzamiento en 2006.
Ahora ha extendido la ayuda en la operacién de la misién Hinode durante
2 anos més. Los logros cientificos de Hinode y la importancia de cubrir un
ciclo solar completo han hecho que esta aprobacién haya sido posible. Las
observaciones durante el perfodo 2011-2012 mostraran el aumento gradual
de la actividad solar hacia el proximo maximo.

De los instrumentos de Hinode, en este trabajo se utilizan datos toma-
dos por SOT en 2007.

2.3.1. SOT

El SOT (Tsuneta et al., 2008) esta compuesto del OTA (Optical Teles-
cope Assembly) y el FPP (Focal Plane Package), montados en el banco
Optico del satélite, el cual proporciona un entorno estable desde el punto
de vista del alineamiento 6ptico. El sistema SOT esta optimizado para me-
didas precisas del vector campo magnético en la fotosfera y de la dindmica
de la fotosfera y cromosfera asociada a los campos magnéticos. SOT fue
disenado y desarrollado por la colaboracion internacional entre el National
Astronomical Observatory of Japan (NAOJ), LMSAL, Mitsubishi Electric
Corporation, High Altitude Observatory, NASA y JAXA.

El OTA es un telescopio 6ptico tipo Gregory de 0.5 metros de aper-
tura con una resolucién angular de unos 0702, un FOV de 400” x 400" y
una distancia de 1.5 metros entre los espejos primario y secundario. En
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el plano focal de SOT, se encuentra el FPP, construido por LMSAL en
Palo Alto, California. El FPP consta de tres instrumentos épticos (figura
2.8): un dispositivo de imagen con filtros de banda ancha (BFI, Broadband
Filter Imager), otro con filtros de banda estrecha (NFI, Narrowband Fil-
ter Imager) y un espectropolarimetro (SP). BFI produce imagenes de la
fotosfera y la cromosfera solar en seis filtros de interferencia de banda an-
cha; NFT es un filtro birrefringente de Lyot sintonizable capaz de producir
magnetogramas y dopplergramas de la superficie solar y SP produce ma-
pas del vector campo magnético de la fotosfera. El FPP también incluye
un sistema de CT que hace el seguimiento de la granulacién solar para
estabilizar las imagenes de SOT. La resolucion espacial de SOT es un fac-
tor cinco veces mas alto respecto a anteriores telescopios solares espaciales
(por ejemplo, el instrumento MDI de SoHO). El instrumento FPP trabaja
con BFI, NFI y SP de forma simultdnea pero independiente. En las ob-
servaciones con BFI y NFI se comparte una cdmara CCD de 4000 x 4000
pixeles. La observacion espectral proporciona perfiles de Stokes detallados
de las lineas Fel 6300 A sensibles al campo magnético. En la tabla 2.6 se
muestran los observables habituales de SOT y en la 2.7 algunas especifi-
caciones del instrumento para BFI y NFI.

Tabla 2.6: Observables de SOT.

Instrumento ‘ Observable
Dispositivo de imagen con .
filtros de banda ancha (BFI) Filtergrama

Filtergrama

Dopplergrama
Dispositivo de imagen con Magnetograma longitudinal (Stokes V)
filtros de banda estrecha (NFT) Con Shutter

Stokes 1IQUV Sin Shutter
Espectro-polarimetro (SP) Stokes IQUV

BFI

BFI produce imagenes fotométricas en seis bandas (CN-band, linea de
Ca IT H, G-band, y tres bandas del continuo) con la mayor escala espacial
disponible en el SOT (070541 /pixel) y en cadencia rdpida (<10 segundos)
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Figura 2.8: Diagrama del instrumento SOT. Crédito: NAOJ
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Tabla 2.7: Especificaciones de SOT para BFI y NFI.

Apertura del telescopio 50 cm
CCD (compartida entre BFI y NFI) | 4000 x 4000 pixeles

BFI NFI
IS 070541 0708
Campo de visién 218" x 109" 328" x 164"
Tiempo de exposicién (segundos) 0.03 - 0.8 0.1-1.6

con un FOV de 218”x 109”. Los tiempos de exposicién son tipicamente
de 0.03 - 0.8 segundos, aunque se pueden hacer exposiciones mas largas.
BFI permite medidas precisas de flujos horizontales y de temperatura de
la fotosfera; las medidas en las bandas de longitud de onda corta permiten
la identificacién de posiciones con campo magnético intenso.

NFI

NFI proporciona intensidad, velocidad Doppler y los cuatro parametros
de Stokes con alta escala espacial (0”708 /pixel) en cualquiera de las 10 lineas
espectrales seleccionadas para el instrumento (incluyendo las lineas de Fe,
Mg I b, lineas de Na D, y Ha) con un FOV de 264" x 164”. Las lineas
espectrales abarcan desde la fotosfera hasta la baja cromosfera para el
diagnéstico del comportamiento dinamico de los campos magnéticos y de
la velocidad en la baja atmédsfera. El ancho de banda del filtro de Lyot
es de 90 mA y el centro de la longitud de onda se puede ajustar a varias
posiciones en una linea espectral y su continuo cercano. Los tiempos de
exposicién son tipicamente de 0.1 - 1.6 segundos, pero al igual que el BFI,
son posibles exposiciones mas largas.

SpP

SP obtiene perfiles en dos lineas de Fe magnéticamente sensibles en
6301.5A y 6302.5A, y en el continuo cercano, con una rendija de 0716 x
164”. Los espectros se toman y se leen de forma continua 16 veces por
rotacion de la unidad del modulador de polarizacién, y los espectros no
tratados son sumados y restados a bordo en tiempo real para demodular,
generando las imagenes espectrales de Stokes IQUV. Simultdneamente, se
toman dos espectros en polarizaciones lineales ortogonales. Si se combinan
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2.3. Hinode

durante el andlisis de datos después de la descarga, se reduce enormemente
la polarizacién espuria causada por fluctuaciones residuales de la imagen
o de la evolucién solar. La imagen solar puede ser muestreada barriendo
con la rendija para formar un mapa de area finita, hasta el FOV completo
de 320" de ancho.
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Técnicas de alta resolucion espacial

Las iméagenes solares de alta resolucién espacial permiten el analisis
de pequenos detalles, tan importantes en la interpretacién de los procesos
fisicos en el Sol. A continuacion se describen los fundamentos y técnicas
utilizados en la presente tesis para la obtencién de imagenes solares de
alta resolucion espacial.

3.1. Introduccion

El estudio de la estructura y comportamiento de Sol conlleva en parte
el andlisis de las imagenes obtenidas a través de las observaciones. A medi-
da que la resolucién de los telescopios ha ido mejorando, se han observado
detalles y tiempos de vida cada vez més pequenos y quizas con un papel
clave en lo que a comportamiento global del Sol se refiere. Muchos de los
fenomenos interesantes desde el punto de vista de la Fisica Solar se dan a
escalas muy pequenas, siempre en el limite de resolucién de los telescopios
utilizados. Para resolver los pequenos detalles, las imagenes de alta resolu-
cién espacial requieren una restauracion para compensar la degradacién
atmosférica y las aberraciones del telescopio.

La calidad de las imagenes obtenidas a partir de telescopios terrestres
depende del telescopio y de la atmésfera de la Tierra. La atmosfera te-
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3. Técnicas de alta resolucién espacial

rrestre es un medio turbulento que afecta a la propagacion de las ondas
provenientes del Sol, produciendo una degradacién en las imégenes que se
registran. El efecto es como si observaramos un objeto a través de 6pti-
ca defectuosa. Cualitativamente, se suele describir la degradacion de las
iméagenes formadas a través de la atmédsfera terrestre como la combinacién
de cuatro contribuciones (Bonet, 2005):

e Emborronamiento (blurring): Pérdida de nitidez en las estructuras

e Movimiento de imagen (image motion): Desplazamientos globales de
la imagen que produce un efecto de agitacién

e Distorsién de las estructuras causada por el movimiento diferencial
en diferentes partes de la imagen (stretching)

e Centelleo (scintillation): Brillo variable en la imagen causado por
fluctuaciones en la amplitud del frente de onda

Tipicamente, estos efectos de degradacién se etiquetan globalmente
con el término inglés seeing.
El problema del seeing es inexistente fuera de la atmodsfera terrestre, de
ahi el interés en enviar telescopios al espacio (v.g. SOHO (Domingo et &l.,
1995), Hinode (Kosugi et &l., 2007)), que ademds, no estéan limitados es-
pectralmente como lo estén los terrestres debido a la selectiva transmisivi-
dad atmosférica. Sin embargo, los telescopios espaciales son mucho maés
costosos, tanto mas cuanto mayor es la apertura y, consecuentemente, la
resolucion. Ademas, el mantenimiento eleva atin més este coste. Todo esto
ha hecho a la comunidad cientifica pensar en otras alternativas.

Las observaciones solares utilizando telescopios terrestres han mejora-
do durante las dltimas décadas a través de la dptica viva. La técnica de la
Optica viva consiste en una serie de elementos opticos que se pueden mover
y/o deformar en tiempo real durante las observaciones, persiguiendo com-
pensar la aberracién del frente de onda inducida por la atmésfera y el te-
lescopio, i.e., es una correccion a tiempo real. Se realiza en un bucle cerrado
a un ritmo de velocidad muy rapido, de modo que la senal que se registra
en el detector corresponde a un frente de onda corregido de aberraciones
hasta cierto punto. La 6ptica viva se divide en dptica activa (que corrige
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aberraciones de variacion lenta, tipicamente producidas por el telescopio) y
optica adaptativa (AO, Adaptive Optics, que corrige degradaciones de fre-
cuencias altas, tipicamente producidas por la atmésfera) (Rimmele, 2004;
Scharmer et &l., 2000). No obstante, debido a la pequena escala temporal
en la evolucién del seeing, la éptica adaptativa solo controla la correccién
de aberraciones de bajos 6rdenes y limitadas a un drea isoplandatica de unos
pocos segundos de arco. Se hace indispensable, por tanto, el uso de técni-
cas computacionales post-facto aplicadas a las imagenes registradas para
ampliar el drea restaurada y compensar altos érdenes en la degradacién
de las ondas. Este post-procesado de las imagenes supone un alto coste
de tiempo de computacion. Asi, en los iltimos anos se han desarrollado
poderosos cédigos numéricos para restauracién de imégenes, cada uno de
ellos requiriendo una estrategia observacional disenada especialmente.

Por tanto, los dos enfoques complementarios para abordar el problema
de la restauracién de imédgenes son las técnicas de correccion a tiempo real
y las técnicas de post-procesado. La estrategia ideal es combinar ambas.

Las técnicas de alta resolucion espacial tienen por objetivo mejorar
la resolucion espacial impuesta por el seeing y la 6ptica del telescopio.
En telescopios de una sola apertura, esto se traduce en llegar al limite
de resolucién por difraccién. Para describir las técnicas de alta resolucién
espacial aplicadas a la reconstruccién de iméagenes solares observadas, es
necesario entender el proceso que influye la formacién de imagenes en el
plano focal del telescopio.

3.2. Formacién de imagenes astronémicas

Suponiendo una atmosfera no turbulenta, la onda que llegaria a un
telescopio desde un punto en el infinito se podria considerar como una
onda plana. Los objetos astronémicos extensos estan constituidos por una
coleccion de puntos y por tanto producen un conjunto de ondas planas
incidentes en el telescopio desde diferentes direcciones.

Considerando un sistema de coordenadas cartesianas en el plano objeto
(&,m) y otro en el plano del foco del telescopio (x,y), una porcién de la on-
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Figura 3.1: (a) representa la formacién de una imagen puntual al atravesar el sistema
atmésfera+telescopio, y (b) la contribucién, sobre cada punto del plano imagen, de
la distribucién de intensidades de puntos proximos circundantes. Crédito de la figura:
Bonet (2005).

da proveniente de una fuente puntual en el plano objeto con coordenadas
(&,n) atraviesa la atmédsfera (ver figura 3.1). Parte entra en la apertura
del telescopio y forma la imagen correspondiente a una fuente puntual
centrada en la posicién (2, 4’) en el plano imagen. (z/,y’) estd relacionada
con (&,7n) por el factor de magnificacién del sistema Optico. La imagen
serd una mancha extensa cuya distribucion de intensidad normalizada se
denota como s(z,y; ', y'; t), y se conoce como funcidn de respuesta puntual
( PSF, Point Spread Function) del sitema 6ptico atmoésfera + telescopio.
La forma de s depende de la difraccién producida por el truncamiento
de la onda en la pupila de entrada y de la aberracién del sistema 6ptico.
La dependencia de s con (2/,y’) refleja el hecho de que la perturbacién
de la onda depende de la posicién particular de la fuente puntual (&, n)
en el plano objeto, i.e., de la direccién de propagacion en la atmosfera, y
la dependencia con t representa la variabilidad del sistema de transmision.

Para un objeto extenso como el Sol compuesto por multitud de fuentes
puntuales incoherentes, con intensidades individuales i,(&, ), la distribu-
cién de intensidad resultante en el plano focal del telescopio, asumiendo
un sistema éptico lineal se puede expresar como:
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i(z,y,t) :// io(@,y) s(x,y; ', y's t) da’ dyf/, (3.1)

donde i,(2',y") representa la distribucién de intensidad de la imagen ideal
(i.e., igual que la del objeto pero escalada adecuadamente) que produciria
un sistema perfecto sin aberraciones y con apertura infinita (i.e., sin difrac-
cién). La ecuacién 3.1 refleja el hecho de que la intensidad de cada punto
(z,y) de la imagen tiene una contribucién de las imégenes centradas en
puntos préoximos circundantes.

En un sistema isoplanatico, la PSF es invariante espacialmente, i.e.,

s(x,y; 2/ y'5t) = s(x—2',y—1y/,t) y la ecuacién 3.1 puede escribirse como:
i(x,y,t) = // io(¢'y) s(x — ',y — o/ 1) dx' dy,

— [[ a0 sta- g nda=is(a) <s(@0.  (2)

donde x significa convolucién y q es la notaciéon vectorial para las co-

ordenadas de los puntos imagen. Usando el teorema de convolucién', la
intensidad se puede expresar en el domino espacial de Fourier como:
I(ua t) = Io(u) S(’U,, t)’ (33)

donde las letras mayusculas se refieren a las transformadas de Fourier de
las funciones en minusculas, u es el vector frecuencia en el dominio espacial
de Fourier y S es la funcidn de transferencia dptica (OTF, Optical Transfer
Function) del sistema. La amplitud de la OTF se define como la funcion
de transferencia de modulacion (MTF, Modulation Transfer Function) del
sistema imagen: MTF(u,t) = |OTF(u,t)|. De acuerdo con la ecuacién
3.3, la MTF es un filtro que atentia las amplitudes de los componentes de
Fourier de la imagen ideal para formar la imagen observada.

LEl teorema de convolucién establece que la transformada de Fourier de la convolu-
cién de dos funciones es el producto de sus respectivas transformadas de Fourier.

61



3. Técnicas de alta resolucién espacial

3.3. La restauracion de imagenes como caso par-
ticular del Problema Inverso en Fisica

La restauracién de imagenes se ajusta al formato del Problema Inverso
en Fisica’ que, en general, se puede considerar como la solucién f(q') de
la Ecuacion Integral Inhomogénea de Fredholm de Primera FEspecie

o(g) = / / K(a.q) f(d)d(d), (3.4)

donde K(q,q’) se conoce como el kernel de la ecuacién integral. La ecua-
cién 3.2 es un caso particular de la ecuacién 3.4, donde el kernel es la PSF.

El problema inverso, en nuestro caso particular se llama normalmente
reconstruccion de imagen o restauracion de imagen, ya que el objetivo es
obtener una estimacién de la imagen ideal o equivalentemente del objeto
verdadero partiendo de una imagen degradada. Puesto que en nuestro ca-
so particular, el problema inverso se puede formular como una ecuacién
de convolucién (eq. 3.2), también puede referirse a la restauracién de
imagenes como un problema de deconvolucion, y su solucion formal se
puede expresar a partir de la ecuacién 3.3 como sigue,

Iy(u) = ) (3.5)

o en el dominio de medida como

lo(q) = F ! [é((:jm : (3.6)

El simbolo " sobre iy significa que la restauracién no se completara en
ningin caso ya que el sistema Optico opera como un filtro pasa-baja de
frecuencias espaciales con una frecuencia de corte cut-off dada. En otras
palabras, el problema de restauracion da inicamente una “estimacion” del
objeto verdadero.

2E] problema Inverso frecuentemente ocurre en diferentes ramas de la ciencia donde
los valores de los pardmetros del modelo deben ser obtenidos de los datos observados.
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En el caso ideal se considera ausencia de turbulencia y un telesco-
pio de apertura circular libre de aberraciones, en el que se observa una
fuente puntual lejana monocromética. Ademads se supone la aproximacién
de campo cercano, en la que la onda incidente no sufre variaciones de
magnitud. Para el caso ideal, la PSF es la mancha de Airy y la frecuencia
de corte es u. = D/Af, siendo D el didmetro y f la distancia focal. La
distancia angular en el cielo correspondiente a esta frecuencia de corte es
0 =1/(fuc) = A\/D radianes, y es lo que se conoce como limite de reso-
lucion de un telescopio de apertura circular limitado por difraccion. El
angulo 6 es menor que 6 = 1,22)\/D, que es el dngulo correspondiente al
radio del disco central de la funcién de Airy.

Para calcular 7,(g) es necesario caracterizar la PSF (o su transformada
de Fourier, la OTF) para describir el sistema 6ptico, pero la determinacién
de la OTF es una tarea dificil debido a las variaciones arbitrarias del seeing.

La fluctuacién de la atmosfera induce cambios rapidos en la imagen,
asi que son necesarios tiempos de exposicion de unos pocos milisegundos
para congelar la imagen. Exposiciones méas largas producen en cada pixel
del detector un efecto de mezcla o integracién de la informacién corres-
pondiente a diferentes puntos del objeto (i.e., emborronamiento). Por lo
tanto, en las observaciones de alta resolucién, las exposiciones no pueden
sobrepasar tiempos de ~ 10 ms.

3.3.1. Contribucion de ruido

Una dificultad adicional en el problema de inversién surge del hecho de
que en el caso real, la imagen observada esta afectada por ruido causado
por diferentes fuentes, siendo el ruido de lectura y el ruido foténico las
componentes mas relevantes. Aunque la ultima es proporcional a la raiz
cuadrada del nimero de fotones en la senal entrante, en la mayoria de las
aplicaciones en fisica solar la suposicion de senal no correlada con el ruido
da buenos resultados. De este modo, la ecuacion 3.2 se puede completar
incluyendo el ruido como una contribucién aditiva, y reformulada como?®

3Nétese que la variable t estd omitida de la férmula que describe la formacién de
imdgenes para acortar la notacién. Sin embargo, hay que tener en cuenta que la férmula
describe eventos instantaneos.
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in(q) = i0(q) * s(q) + n(q), (3.7)

y en el dominio transformado de Fourier

In(u) = Ih(u) S(u) + N(u) = I(u) + N(u). (3.8)
La restauracion basada en la féormula 3.5 conduce a

S(u)  S(u) ~ S(u)
donde el término N(u)/S(u) representa una amplificacién de ruido, cuya
repercusion a una frecuencia dada dependera de su importancia frente a
I(u)/S(u), i.e., de la relacién senal-ruido (SNR, Signal-to-Noise Ratio).
Por tanto, es necesario filtrar el ruido antes del proceso de restauracién
(deconvolucién).

3.3.2. Restauracion

El filtrado de la senal de ruido se realiza de forma estandar usando el
conocido como filtro dptimo ®n(u), descrito para problemas en 1D por
Brault y White (1971)). El filtro éptimo es una funcién real que pesa las
diferentes componentes espectrales de Fourier de acuerdo al nivel de ruido
para cada frecuencia:

Ip(u) = In(u)®n(u) = [I(u) + N(u)| Py (u). (3.10)
El filtro éptimo se formula como
_ 7(u)]?
[(w)]* + [N (w)[*

Combinando el filtrado de ruido con la deconvolucién, se encuentra
finalmente el filtro de restauracion dptimo ®r(u), mas conocido como
filtro de Wiener-Helstrom*

P (u) (3.11)

4Llamado asi tras la teorfa de estimacién éptima de Norman Wiener, este filtro
simplemente actia separando senales basadas en su espectro de frecuencias. La ganancia
del filtro a cada frecuencia se determina con la OTF del sistema y la relativa cantidad
de sefial y ruido a cada frecuencia.
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O §*(u)
[I(w)]? 4+ |N(u)]*> S(u) MTF?(u)+ 1/SNR(u)’

Dp(u) = (3.12)
donde SNR(u) = |I,(w)|?/|N(u)|?, MTF(u) = |S(u)| y el superindice *
significa complejo conjugado. Debido a que no se conoce a priori la fun-
cién |I,(u)|?, se asumen comunmente algunos modelos para SNR(u).

En suma, podemos formalizar el proceso de restauracién mediante la
expresion:

Io(u) = In(u)®r(u). (3.13)

3.4. Coddigos numéricos para la restauracion de
imagenes

En la seccion §3.3 se ha descrito la resolucién formal del problema
de deconvolucién de imagenes también denominado problema de “restau-
racién” o “reconstruccién” de imagenes. Las ecuaciones 3.12 y 3.13 hacen
patente la necesidad de conocer la PSF (o la OTF) del sistema de trans-
misién (atmésfera+telescopio) previamente a la deconvolucién. Y dado
que la degradacion no es uniforme a lo largo de todo el campo observado
(anisoplanatismo), habrd que caracterizar la PSF (o la OTF) para cada
subarea de la imagen, de unos pocos segundos de arco, llamada area iso-
planatica. La determinacién de las PSFs representa un problema adicional
al ya comentado de deconvolucién en imégenes con ruido, y no es tarea
obvia en el caso de observaciones del Sol.

En los dltimos anos se han desarrollado poderosos codigos numéricos
para resolver este doble problema, consistente en determinar el kernel de
degradacién (PSF) por una parte, y reconstruir la imagen degradada por
otra. Entre estos c6digos merecen especial mencion:

e Método de Diversidad de Fase (Gonsalves y Chidlaw, 1979; Paxman
et al., 1992; Lofdahl y Scharmer, 1994; Paxman et al., 1996)

e Método Speckle (von der Luehe, 1993)
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e Métodos basados en deconvolucion ciega, como el Multi-Frame Blind
Deconvolution (Schulz, 1993; van Kampen y Paxman, 1998; Lofdahl,
2002) y el Multi-Object Multi- Frame-Blind-Deconvolution (van Noort
et al., 2005, 2006)

A continuacion se explican brevemente aquellos de estos métodos apli-
cados en el presente trabajo (ver Bonet (1999) para una recopilacién de-
dicada a Técnicas de Alta Resolucién para Imagenes Astronémicas).

3.4.1. Latécnica de Diversidad de Fase para caracterizacion
de OTFs y reconstruccion de imagenes

La técnica de Diversidad de Fase (PD, Phase Diversity) fue propuesta
por Gonsalves y Chidlaw (1979) para deducir las aberraciones de fase y la
imagen reconstruida (ver Gonsalves, 1982; Paxman et al., 1992; Lofdahl
y Scharmer, 1994). El método requiere la recopilacién de al menos dos
imdagenes del objeto: una es la imagen convencional en el plano focal
degradada por aberraciones desconocidas, en nuestro caso, por la atmosfera
y el telescopio; la otra es una imagen simultanea afectada por las mis-
mas aberraciones desconocidas y por una aberracién adicional y conocida.
La figura 3.2 muestra un posible montaje 6ptico que permite la imple-
mentacion del método de una forma sencilla: un detector situado en el
plano focal del telescopio proporciona la primera de las imédgenes, i1(q);
en un haz secundario desviado por el divisor de haz, otro detector des-
plazado a lo largo del eje 6ptico una determinada distancia desde el foco,
produce simultdneamente la segunda imagen, i2(q), afectada por tanto por
una degradacién extra que consiste en un cierto desenfoque conocido. Por
lo tanto, los frentes de onda aberrados corresponientes a ambas imagenes
difieren en un error de fase conocido que normalmente se conoce como
Diversidad de Fase.

De acuerdo con 3.7, el sistema de ecuaciones que describe matematica-
mente la formacién de ambas imagenes se puede expresar como:

i1(q) = io(q) * s1(q) +n1(q),
(3.14)

i2(q) = io(q) * s2(q) + n2(q),
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Figura 3.2: Disefio 6ptico de un sistema PD. Crédito de la figura: Bonet (1999).

(q) es el objeto real que queremos conocer.
i1(q),i2(q)  son el par de imédgenes enfocada-desenfocada.
s1(qg),s2(g) son las correspondientes PSF para ambos canales.
n1(q),n2(qg) son los términos aditivos de ruido.

Si no consideramos los términos de ruido, el sistema anterior es deter-
minado, ya que consta de dos ecuaciones y dos incégnitas: i,(q) y $1(q).
Noétese que s1(q) y s2(q) difieren en un valor de desenfoque bien conocido
y consecuentemente estan relacionados analiticamente.

De todas formas, los términos de ruido fuerzan a una soluciéon es-
tadistica del problema. Gonsalves y Chidlaw (1979) proponen la siguiente
métrica a minimizar para resolver el sistema de ecuaciones.

(i, 51) = Z{ [i1(q) —io(q) *51(q)]” +7 [i2(q) *io(Q)*SQ(Q)}Q}a (3.15)
q

donde v = 0?/0% se introdujo por Lofdahl y Scharmer (1994) como un
factor de peso para igualar las contribuciones de ruido en el caso en el que
las varianzas de ruido, o7 y 03, no sean iguales en ambas imagenes.

Paxman et 4l. (1992) justificaron rigurosamente esta métrica propues-
ta en 3.15 mediante consideraciones estadisticas, asumiendo el ruido en
todos los pixeles como aditivo, independiente, variable aleatorio con una
densidad de probabilidad Gaussiana idéntica.
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Por facilidad computacional, es preferible trabajar en el dominio de
Fourier, en el que la métrica del error a minimizar se escribe:

2 2
L(I,,8) = Z{\Jl(u)_fo(u)sl(u)\ | T (w) — Io()Sa(w))| } (3.16)
u
La ecuacién 3.16 puede escribirse en términos de la aberracién del
frente de onda teniendo en cuenta que S se puede expresar como la auto-
correlacion de la conocida como funcion generalizada de pupila H:

S(u) o // H(r)H*(r — A fu)dr, (3.17)

donde A y f son la longitud de onda en la que se trabaja y la longitud
focal efectiva del sistema 6ptico, respectivamente, y uw es un vector con
dimensiones de frecuencia espacial.

Por otra parte, H se puede expresar en términos de la aberracion de
fase como

H(r) = |H(r)|ellem+3m] (3.18)

en donde ¢(r) es la aberracién de onda conjunta causada por el telesco-
pio+atmdsfera y §(r) es el desenfoque adicional conocido incluido en la
segunda imagen. H(7) es la amplitud de la onda asumida constante a lo
largo de toda la pupila.

La aberracién de fase en pupila se puede parametrizar utilizando una
expansion en polinomios ortogonales de Zernike Z;(p):

(Z)(’I“) = gb(r,@) = Z Oéij(p, 9)7 (319)
donde p = r/R es la distancia radial normalizada, siendo R el radio de
la pupila, 0 el angulo azimutal y «; los coeficientes de los términos en la

expansion®.

5Un estudio estadistico de la degradacién de los frentes de onda producida por la
turbulencia atmosférica lleva a la construccién de la base alternativa de polinomios de
Karhunen-Loeve (K-L) (ver, por ejemplo, Wang y Markey, 1978; Dai, 1994, 1995), que
resulta mas eficiente en la parametrizacién de los frentes de onda aberrados.
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Asi, la ecuacion 3.18 se puede escribir entonces como

H(r) = [H(r)|e LM+ Eim eiZi(p.0)] (3.20)

De esta forma, la OTF (ecuacién 3.17) y por consiguiente, la métri-
ca de error L (ecuacién 3.16), estdn parametrizados por la expansién
en polinomios de Zernike, y por tanto se podré escribir: L(I,, ), sien-
doa={a;;7=1,2,...,J}.

Idealmente, se pueden aplicar técnicas de optimizacién numéricas no
lineales para minimizar 3.16 y estimar el objeto, %o, y las aberraciones, «,
simultaneamente, pero esto requeriria buscar sobre un espacio de parame-
tros de muy grandes dimensiones. Sin embargo, afortunadamente, parte de
la minimizacion de la ecuacién 3.16 se puede realizar analiticamente. La
solucién de la ecuacién L /81, = 0 da una estimacién del objeto I,(u) que
minimiza la ecuacién 3.16 y se consigue que solo dependa explicitamente
de a:

() = I (u) S} (u, ) + v I2(u) S5 (u, o)
’ [S1(u, a)]? + 7 |Sa(u, ) >

(3.21)

Sustituyendo I,(u) en la ecuacién 3.16, se obtiene la conocida como
métrica de error modificada Ly(a), que solo depende de «v):

|71 () Sa(u, @) — Ir(u) Si(u, )|
Z |S1(w, )2 + 7Sz (u, )2

(3.22)

Noétese que esta métrica modificada no depende explicitamente de la
transformada de Fourier de la estimacién del objeto I,(u) y ademas, la di-
mension del espacio de pardmetros para realizar la optimizaciéon numérica
se ha reducido sustancialmente a los J parametros del vector desconocido
a. A través de técnicas de optimizacion no lineales se encuentra el vec-
tor a, caracterizando los pardametros de la aberracion, que minimiza la
ecuacién 3.22. Una vez se determinan esos parametros, se pueden calcular
Sy and S; a partir de las ecuaciones 3.20 y 3.17, y la estimacion del objeto
se puede derivar de la ecuacion 3.21, completando de esta forma el proceso
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de restauracion.

En condiciones de mala calidad de seeing, las imagenes restauradas a
veces estan contaminadas por artefactos como franjas peridédicas u otros
patrones regulares a altas frecuencias. Esto es una consecuencia de te-
ner una relacién SNR pobre a frecuencias espaciales especificas que pro-
duce ceros o casi-ceros en las OTFs a esas frecuencias. Asi, la divisién
en la ecuacién 3.21 por los cuadrados de esos valores casi cero causa una
amplificacion excesiva de la senal. Para sortear este inconveniente, se ha
usado exitosamente la suma de varias realizaciones de pares “enfocado-
desenfocado”, registrados en un corto intervalo de tiempo. De la ecua-
cién 3.21 y sumando K realizaciones, se deduce facilmente

K
> (oS . 0) + 3wl )
k=1
. K
= 1w Y- (18w 0)? 5l ). (329
k=1

donde fo(u) no esta afectada por el subindice k, ya que es la estima del
objeto real que buscamos y que se supone invariante durante el corto pe-
riodo de tiempo en que se han registrado las diferentes realizaciones que
se combinan.

La estimacion del objeto se obtiene despejando en 3.23:

S (s )+ ha(w)Shua)
Iy(u) =

(3.24)
> <|sm<u,a>|2 TSk, a>|2)

Este método que combina la informacién contenida en varias realiza-
ciones con diferentes PSFs instantdneas cuyo aspecto en un mapa de in-
tensidad es de una nube de manchitas (speckles) en torno a una posicién
central, se ha dado en llamar método de Phase Diversity Speckles (PDS)°.

6 Para informacién mds detallada, ver e.g. Bonet (1999); Bonet y Mérquez (2003);
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3.4.2. MFBD

Multi-Frame Blind Deconvolution (MFBD) es un método de restau-
racién que utiliza multiples imagenes, consiguiendo de esta forma, infor-
macién complementaria para recuperar las aberraciones que afectan a las
imégenes (Lofdahl, 2002, 1996). El método trabaja generalmente mejor
cuando el contraste es alto, el tiempo de exposicion corto y el ruido bajo.
Las multiples imagenes que se combinan tienen que ser adquiridas en un
corto intervalo de tiempo, inferior a la escala de variacién temporal de las
estructuras en estudio.

Schulz (1993) utiliz6 un modelo fisico para las PSFs desconocidas
parametrizando aberraciones en la pupila, y propuso una estimacion de
maxima probabilidad para obtener conjuntamente el objeto comun y los
parametros de la aberracion para cada realizacién de la turbulencia. Los
requisitos de hardware son ligeramente menos complicados que para la
técnica PDS (no se utilizan imdgenes con aberracién extra inducida). Sin
embargo, los datos son menos informativos en lo que se refiere a las abe-
rraciones desconocidas, aunque el coste de esta informacién extra es que
los fotones deben ser compartidos entre los canales en PDS, mientras que
en MFBD todos los fotones se usan en un solo canal (van Kampen y Pax-
man, 1998).

Después de que en van Kampen y Paxman (1998) se demostrara que
MFBD solar es posible sin PD, Lofdahl (2002) presenté MFBD como una
formulacion general que abarca, como casos particulares, PD, PDS y el
sensor de frente de onda Shack-Hartman y reconocié que eran posibles
mas generalizaciones.

3.4.3. MOMFBD

Multi-Object Multi- Frame-Blind-Deconvolution (MOMFBD, van Noort
et 4l., 2005) es una extensién del MFBD que hace posible usar, ademés
de multiples realizaciones, multiples objetos observados simultdneamente,
para restaurar las imagenes de una forma mas eficiente. La expresién “di-
ferentes objetos” se refiere al mismo campo del Sol pero observado en

Bonet et dl. (2004) y referencias incluidas.
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distintas condiciones: diferentes longitudes de onda (dentro de un rango
espectral bastante estrecho) o estados de polarizacién, imagenes desen-
focadas (del par PD), etc. Las observaciones en todos los canales deben
ser simultaneas, para que pueda asegurarse una aberraciéon atmosférica
comun. La restauracién conjunta de varios objetos tiene ademas la ven-
taja de que se puede conseguir un alineamiento casi perfecto entre todos
(van Noort et al., 2006).

La figura 3.4 muestra un esquema del montaje 6ptico en el SST. La
técnica MOMFBD se aplica independientemente en los canales azul y rojo.
Los haces de luz en la banda G y en el continuo de G de la figura estan
divididos en dos canales “enfocado-desenfocado” que producen pares de
imagenes PD. El canal rojo tiene también su propio par PD para las

imégenes del continuo”.

En el trabajo de esta tesis se ha empleado MOMFBD para varios ob-
jetos con PD y sin PD dependiendo de las circunstancias particulares de
cada observacion (ver capitulos 6 y 7). La alta resolucién espacial alcan-
zada usando estos métodos es evidente en los resultados mostrados en los
diferentes capitulos.

3.5. Correcciones en tiempo real: Optica viva

La eficiencia de los métodos de reconstruccion, asi como la resolucion
de las imagenes resultantes dependen notablemente de los datos obtenidos
en el telescopio, de ahi el gran esfuerzo realizado en los 1ltimos anos para
mejorar la éptica de los telescopios. Los recientes desarrollos en electrénica
hacen posible un nuevo concepto en éptica que permite una correcciéon no-
table de la aberracién del frente de onda. Este concepto se llama optica
viva (LO, ’live optics’)

El principio de la éptica viva es medir en tiempo real la deforma-
cién del frente de onda originada en el propio telescopio asi como en la
atmosfera, y compensarla moviendo componentes 6pticos o deformando
un espejo situado en el camino 6ptico. Ambas tareas se realizan a través

" La descripcién detallada del montaje puede verse en la figura 2.3 del capitulo §2.
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Figura 3.3: Montaje 6ptico para los canales rojo (izquierda) y azul (derecha) en el
SST, dispuesto para el tratamiento de imagenes con MOMFBD. Las flechas senalan la
direcciéon de entrada de la luz solar. Las cdmaras estan marcadas con 1.6, 4.2 y 6.3,
que indica el nimero de mega-pixeles. El filtro de densidad neutra (NF) situado delante
del PD en banda ancha en el canal rojo equilibra el nivel de exposicién. Crédito de la
figura: van Noort et al. (2005).

de una configuracién servo de bucle cerrado trabajando a un ritmo muy
rapido (Bonet, 1999, 2005).

La Optica viva se divide en éptica activa y éptica adaptativa. Aunque
no hay un convenio unico de nomenclaturas, lo mas frecuentemente acepta-
do es que la éptica activa corrije aberraciones instrumentales de variacién
lenta, y la 6ptica adaptativa corrije aberraciones de variacién rapida que
son producidas tipicamente por la atmodsfera. Debido a la escala temporal
de evolucion del seeing, la 6ptica adaptativa solo controla érdenes bajos
de aberracién, es decir, los primeros términos del desarrollo del frente de
onda en polinomios de Zernike o de K-L. (Tanto la 6ptica activa como la
adaptativa tienen en comun: la fuente de referencia, el sensor del frente de
onda, el sistema de control y el dispositivo corrector). Si el material obser-
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vacional es bueno, la 6ptica activa y la adaptativa devuelven la resolucién
efectiva proxima a la tedrica de un telescopio.

CCD

F2 ——E

]
L1 H
Control

unit

F1 L2
| i

W 4
1 1

L----------

AOM

Figura 3.4: Diagrama de un sistema de éptica adaptativa. WFS es el sensor del frente
de onda (WaveFront Sensor), Control Unit es el sistema de control y AOM es el espejo
de éptica adaptativa (Adaptive Optics Mirror). Crédito de la figura: Bonet (2005).

Tal como se mencioné en el apartado 3.4.1, la deformacién del frente
de onda puede expresarse en funciéon de los polinomios ortogonales de
Zernike {Z;;1 =1,2,...}. El término de primer orden representa un de-
splazamiento constante de la fase del frente de onda (efecto pistén) y no
afecta a la imagen. Los términos Z, y Z3 (el tip-tilt) son responsables de
los desplazamientos de la imagen en x e y respectivamente, y requieren
solamente un espejo plano inclinado para ser corregidos, mientras que los
ordenes mayores necesitan espejos deformables y mucha mas complejidad
en el sistema. Por tanto, ambos tipos de correcciones son tratados sepa-
radamente a continuacion.
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3.5.1. Seguidor por correlaciéon

El movimiento de la imagen en el plano focal del telescopio es una
consecuencia de las inclinaciones globales arbitrarias del frente de onda
debidas a la turbulencia atmosférica y a las vibraciones mecéanicas del te-
lescopio causadas, por ejemplo, por golpeteo del viento. Cuando el tiempo
de exposicién del detector es grande o comparable a la escala de tiempo
del movimiento de imagen, la resolucién espacial del sistema se reduce
considerablemente. En los telescopios solares, este movimiento se puede
compensar esencialmente en una porcién de la imagen (correspondiente al
area isoplandtica) por medio del seguidor por correlacién (CT, correlation
tracker). El procedimiento es el siguiente:

e Laluz cae en un espejo inclinable, situado en una imagen de la pupila
del telescopio, y se deflecta hacia un detector de alta velocidad que
toma imégenes a un ritmo rapido

e Se comparan sucesivas imagenes usando técnicas de correlacion con
una imagen de referencia almacenada para determinar, en tiempo
real, sus desplazamientos relativos

e Cada uno de esos desplazamientos es convertido a una senal de error
analégica que es transferida a los actuadores piezoeléctricos para
mover el espejo inclinable y asi compensar la inclinacion del frente
de onda.

e Un divisor de haz localizado detras del espejo inclinable proporciona
imdagenes estabilizadas del Sol para propositos observacionales de
imagenes de ciencia.

3.5.2. C)ptica adaptativa

La éptica adaptativa (AO, adaptive optics) requiere espejos deformables
que se utilizan para compensar los términos de aberracién en la expan-
sién polinomial de Zernique més altos que el tip-tilt. Un sistema de éptica
adaptativa consiste esencialmente en:

e Un espejo deformable situado en una imagen de la pupila del teles-
copio
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e Un sensor de frente de onda para determinar la deformacion del
frente de onda, que es convertida en senales eléctricas apropiadas
que mueven los actuadores del espejo adaptativo para compensar la
aberracion. El sensor de Shack-Hartmann es el més extensamente
usado en los sistemas AO (Bonet, 1999)

Estas tareas se realizan en tiempo real en una configuracién multi-canal
de bucle cerrado.

Los sistemas de éptica adaptativa actuales limitan su correccién opti-
ma a una pequena porcién de la imagen (4rea isoplanatica). La correccién
complementaria en el resto de la imagen es tarea a realizar en el post-
proceso utilizando los cédigos de computacion descritos en el apartado 3.4.

Fl sistema de 6ptica viva del SST consta de un seguidor por correlacion
con su correspondiente espejo tip-tilt, un espejo deformable bimorfo con
37 electrodos y un sensor Shack-Hartmann con 37 microlentes.

3.6. Reduccién de datos: secuencia general

3.6.1. Adquisicion de imagenes y correcciones preliminares

La toma de datos se realiza teniendo en cuenta el estudio que se tiene
previsto realizar. Para evitar el almacenamiento de datos superfluos se
realiza una preseleccion de las imagenes a grabar haciendo un seguimiento
del seeing y tomando los datos en los momentos buenos de seeing. Por
otra parte, la 6ptica viva requiere que la calidad de las observaciones sea
suficientemente buena para que el sistema consiga hacer el seguimiento de
las estructuras y cerrar los bucles del proceso.

Para el procedimiento de la eleccion del buen seeing, una inspeccion
visual resulta muy tediosa para una gran cantidad de datos, asi que para
facilitar esta tarea en tiempo real se recurre a algoritmos numeéricos que
evalian la calidad de las imdgenes. En astronomia solar el contraste gra-
nular es un buen indicador de la nitidez de la imagen y para cuantificarlo
se utiliza la desviacién estandar de las fluctuaciones de intensidad en la
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granulacion solar.

Aparte de las imdgenes de ciencia, es decir, las imédgenes de las que
se extraerd la informacion para la realizacion del estudio, es necesario
tomar otro tipo de imagenes de calibracion que permiten realizar el pre-
tratamiento de las anteriores; son las conocidas imdgenes de flat-field (ff)
y de dark-current (dc). Estas imdgenes ofrecen la posibilidad de corregir
ciertos efectos sistematicos espurios ligados a las imagenes de ciencia du-
rante la toma de datos. Estos efectos son principalmente las diferencias de
corriente de oscuridad entre los pixeles individuales de la camara CCD,
las particulas de polvo presentes en las superficies épticas que causan es-
tructuras desenfocadas en forma de manchas oscuras redondeadas en las
imagenes, franjas de interferencia producidas en observaciones de banda
estrecha por la lamina de cristal que proteje al detector, y gradientes en la
iluminacién ocasionadas por reflexiones internas debidas al desalineamien-
to de la éptica o al vinetismo. Para las observaciones solares, las imagenes
para construir los ffs se obtienen moviendo el telescopio a gran velocidad
mientras se toman conjuntos de muchas imagenes (100 o més) de areas
arbitrarias cerca del centro del disco solar, evitando grandes estructuras
como manchas, de modo que en la imagen resultante no se observe estruc-
tura solar alguna. Por otra parte, para construir los dcs se toman muchas
imédgenes obstruyendo el haz de luz. Debido a que algunos de estos efectos
no son estrictamente sistematicos, sino que pueden variar con el tiempo,
es importante que tanto las imagenes de ff como las de dc sean tomadas
préximas en tiempo y en las mismas condiciones Opticas que las imagenes
de ciencia.

Para corregir las imagenes de ciencia de los efectos sistematicos espu-
rios del instrumento, se aplica la expresion:

iobs(iyj) _ d@?])
flatn(iaj) '

Z.corr(iaj) = (325)

tal que:
f(lvj) —d(Z,j)
< f('l?j) _d(Zh]) >’

donde i, €s la imagen corregida, i, es la imagen observada obtenida

flatn (i, j) = (3.26)
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3. Técnicas de alta resolucién espacial

por el telescopio, f y d son los promedios de imagenes de ff y dc, respec-
tivamente, y los indices (4, j) se refieren a la posicién del pixel en la imagen.

Las imagenes f y d son el resultado de promediar varios conjuntos de
muchas iméagenes de ff y dc, respectivamente. De esta forma, las imdgenes
resultantes f y d mejoran sus respectivas relaciones senal-ruido, de modo
que la relacién senal-ruido de i, se preserva esencialmente después de
la correccién 3.25. Al hacer esta correccién, se tiene especial cuidado en
eliminar los “hot” pixeles (i.e. pixeles saturados) y los “dead” pixeles (i.e.
pixeles defectuosos con valor cero), que suelen producir errores en la re-
construccion de las imagenes.

Puesto que normalmente el interés se centra en estudios de dinamica
y evolucién temporal de las estructuras solares, los datos de observacién
son tipicamente secuencias temporales de imagenes tomadas con cortos
tiempos de exposicion y con una cadencia temporal muy alta.

Tras la correccion de f f y dc se tienen las iméagenes preparadas para el
proceso de restauracién con alguno de los cédigos descritos. En esta tesis
se han utilizado los métodos MFBD y MOMFBD incluyendo 2 canales de
PD. La aplicacién de estos métodos se desarrolla en los siguientes pasos:

1.- Seleccién de las secuencias de imdgenes de mejor calidad (mejor con-
traste) sobre una grafica de contrastes vs. nimeros de secuencia de
las iméagenes.

2.- Alineamiento espacial de las imédgenes simultdaneas para todos los
“objetos” y canales.

3.- Agrupamiento de las imagenes de la secuencia en subgrupos de restau-
racion que corresponden a iméagenes tomadas dentro de un corto
intervalo de tiempo. Cada subgrupo incluye imagenes de todos los
objetos y canales en ese intervalo de tiempo.

4.- Aplicacion del cédigo de reconstruccion. Las imagenes de cada sub-
grupo son combinadas por el cédigo de reconstruccién para dar como
resultado una imagen restaurada por cada objeto. El proceso se apli-
ca por fragmentos (éreas isoplandticas) solapados que cubren toda
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3.6. Reduccion de datos: secuencia general

la imagen y, que una vez reconstruidos, se recolocan en mosaico for-
mando la imagen global restaurada.

3.6.2. Correcciones finales

La ultima parte de la reduccion de datos se ocupa de homogeneizar y
corregir efectos de distorsién a lo largo de las imdgenes que componen una
serie temporal. Este procedimiento se resume como sigue:

1.-

Alineamiento de las imégenes mediante la correcciéon de la rotacién
del campo debida al movimiento de la Tierra y la configuracién alta-
azimutal del telescopio, y de desplazamientos del campo causados
por defectos de seguimiento del telescopio.

De-stretching para eliminar el efecto de la distorsién residual de
la imagen, es decir, corregir los “estiramientos” locales originados
por desviaciones diferenciales de las inclinaciones del frente de onda
como consecuencia de la turbulencia atmosférica. Este proceso se
realiza aplicando técnicas de correlacién local (LCT, local correlation
tracking November, 1986) a media y gran escala espacial.

Filtrado subsénico 3D (Title et al., 1986, 1989) que elimina las per-
turbaciones en alta frecuencia temporal, esto es, modos p y fluctua-
ciones (jittering residuales provenientes del de-stretching.
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Observaciones y procesado

La calidad de las imagenes es determinante para la obtencion de buenos
resultados. En capitulos anteriores se explican los procedimientos para
conseguir alta calidad en las imagenes. En este capitulo se describen las
caracteristicas mas importantes de las imagenes utilizadas en esta tesis y
el tratamiento al que han sido sometidas para su posterior andlisis. Debido
a las diferencias existentes entre los tres tipos de datos, han sido tratados
siguiendo distintos procedimientos.

Los datos obtenidos por las misiones espaciales han sido descargados a
través de sus respectivas paginas web, mientras que los del SST han sido
tomados in situ.

4.1. SoHO

En el capitulo §5 se describe el estudio del contraste de intensidad de
pequenas estructuras brillantes de la fotosfera. A continuacién se describen
los datos utilizados para la realizacion de dicho estudio, que se resumen
brevemente en la tabla 1 del apéndice.
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4. Observaciones y procesado

Observaciones

Los datos de MDI se clasifican en diversos niveles segin su grado de
procesamiento. En el nivel 0 se tienen los datos en bruto sin calibrar. En
el nivel 1 se encuentran los datos de nivel 0 calibrados en unidades fisicas
del observable, tiempo, y localizacién fisica en el Sol, y por tanto, incluyen
correcciones que consideran la distancia de SOHO al Sol, el tamano real de
los pixeles de los detectores, los efectos de la velocidad de SoHO respecto al
Sol sobre las imagenes y la correccién de flat-field, entre otros. La mayoria
de los datos bésicos cientificamente usados son de este nivel y muchas in-
vestigaciones cientificas pueden llevarse a cabo directamente con ellos, ya
que pueden ser analizados sin un conocimiento especial de los instrumen-
tos ni las operaciones. Esencialmente son Dopplergramas, magnetogramas
y fotogramas. Los datos de nivel 2, producidos para objetivos cientificos
especificos requieren un procesado adicional de los datos. Existen ademas
datos de nivel 3 para andlisis directos particulares, que no forman parte
de ningin paquete de produccién de datos. Las series de datos utilizadas
en este capitulo pertenecen al nivel 1 (Scherrer et &l., 1995).

De los datos que proporciona MDI nos interesan los magnetogramas
y las imagenes de intensidad. Hay que considerar que la senal magnética
medida no es el campo magnético real B, sino su componente longitudi-
nal en la linea de visién |B|cosvy, siendo 7 el dngulo que forma el campo
magnético con la linea de vision. Ademds, puesto que el magnetograma es
solamente sensible al flujo neto por elemento de resolucién, esta senal no
refleja el campo intrinseco presente en las estructuras, especialmente para
estructuras pequenas y no resueltas, sino el promedio sobre cada pixel
(|B|cosy), que por simplicidad se denomina densidad de campo magnético
y se designa como B de aqui en adelante. Por tanto, y teniendo en cuenta
ademds que el campo magnético es principalmente vertical en las estruc-
turas magnéticas pequenas, una misma senal observada en el centro del
disco sera maxima, mientras que si es observada cerca del limbo, se aproxi-
mard a cero segun se acerque a éste. Para compensar este efecto de primer
orden, se ha trabajado con B/pu (i.e. (|B|cosy)/cosf) en lugar de B. Los
efectos de segundo orden debidos a la transferencia radiativa o al grosor
finito de los tubos de flujo permanecen.
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4.1. SoHO

MDI produce un conjunto continuo de imagenes de intensidad y mag-
netogramas en la linea A\6768 A de Ni I, del disco solar completo (FD,
Full Disk). Estas imégenes poseen una resoluciéon de 4”. Un dispositivo
de aumento 6ptico proporciona una ampliaciéon de 3.2, lo que da lugar a
una resolucién de 172 (HR, High Resolution) sobre un FOV de 11'x11’
localizado en el centro del disco solar. El 20 de agosto de 2002 SoHO
fue excepcionalmente desapuntado, de su direcciéon habitual al centro del
disco solar, durante unos pocos periodos de 20 minutos para permitir la
observacién de magnetogramas e imagenes de intensidad en HR proximas
al limbo.

Figura 4.1: Zonas correspondientes a cada uno de los campos de HR con respecto a
la imagen de FD.

Los datos analizados en este trabajo corresponden a ese conjunto de
magnetogramas e iméagenes de intensidad en HR fruto del desapuntado
del 20 del agosto de 2002, y se comparan con los dos magnetogramas e
imagenes de intensidad en el continuo de FD tomados el mismo dia. Las
imédgenes en HR de este dia pertenecen, como habitualmente, a zonas del
centro del disco y, ademas, fruto del desapuntado, a zonas préximas a los
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4. Observaciones y procesado

limbos en dos regiones distintas: este y oeste. Las imagenes de intensidad
en el continuo para FD (I.) estan corregidas de la influencia Doppler co-
mo resultado de combinar los cinco filtergramas obtenidos (ver expresién
2.1 en el capitulo §2), mientras que para HR son filtergramas directos en
intensidad del continuo (Fp).

Las series de datos pertenecientes a cada zona estan listadas cronologi-
camente en la tabla 4.1, segiin la hora en la que fueron tomadas. Todas las
imégenes son de 1024 x 850 pixeles. En la figura 4.1 se senalan las zonas
correspondientes a los campos de HR con respecto a la imagen de FD.
Son un total de dos pares de imagenes “intensidad-magnetogramas” para
FD y 48 para HR. En estas ultimas se han desechado aquellas que pre-
sentaban imperfecciones o grandes desplazamientos respecto a sus vecinas
préoximas. Las imagenes de intensidad y magnetogramas correspondientes
a FD se presentan en la figura 4.2, y en HR se muestran en la figura 4.3
para el este y en la 4.4 para el oeste.

Tabla 4.1: Series de datos utilizadas correspondientes al 20 de agosto de 2002, ordena-
dos cronolégicamente atendiendo al periodo de observacién en el que fueron tomados.

zona n° imégenes periodo de observacién
oeste 23 16:22 — 16:48
este 25 16:55 — 17:20
disco completo 2 19:11 — 20:48

Procesado de imagenes

El estudio realizado requiere del conocimiento de las posiciones de la
imagen en funcién del dngulo heliocéntrico. Por tanto, se calcula pu(z,y)
para cada punto de las imagenes de intensidad y de senal magnética del
disco solar. Para esto es necesario conocer las posiciones del centro del
disco, que en el caso de las imagenes de FD y las del centro de HR, se ob-
tienen de la cabecera de la imagen, pero para las imagenes de HR cercanas
a los limbos, se obtienen a partir de un ajuste polinémico al borde del disco.

Para mejorar la relacién senal-ruido y poder observar asi estructuras
mas débiles, como las de la red en calma, se promedian las imagenes que se
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4.1. SoHO

Figura 4.2: Imagen de intensidad y magnetograma de MDI para FD el 20 de agosto
de 2002.

Figura 4.3: Imagen de intensidad y magnetograma de MDI para el este de HR el 20
de agosto de 2002.

utilizan en el estudio. Tanto las de intensidad (una vez corregidas del efecto
LD') como los magnetogramas, se obtienen del promedio temporal de las
imagenes individuales obtenidas con una cadencia de una por minuto. Para

'La correccién del efecto LD se realiza a partir de un ajuste polinémico teniendo en
cuenta los coeficientes de Allen (Cox, 2000).
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4. Observaciones y procesado

Figura 4.4: Imagen de intensidad y magnetograma de MDI para el oeste de HR el 20
de agosto de 2002.

los datos de HR se utilizan cinco imagenes consecutivas para obtener la
imagen promedio, mientras que para los datos de FD se utilizan tan solo
dos imagenes, por carecer de mas. La imagen promedio se obtiene rotando
las imagenes correspondientes a cada grupo respecto de la de referencia,
que en el caso de los datos de HR coincide con la central y para los de
FD, es la primera. De esta forma se compensan las diferencias temporales
entre ellas debidas a la rotacién solar y se promedian las senales de las
mismas posiciones del disco correspondientes a cada imagen individual.

4.2. SST

Las imagenes tomadas por el SST utilizadas en esta tesis pertenecen
a las campanas observacionales de los anos 2005, 2006 y 2007 que se de-
scriben a continuacién. En la tabla 2 del apéndice se resumen la principales
caracteristicas de las imédgenes correspondientes.

4.2.1. Campana de 2005

Los datos procesados para la campana observacional de 2005 corres-
ponden a imégenes en G-band y G-continuum en 4 series de imagenes para
el dia 11, 2 para el dia 12, 12 para el dia 13 y 2 para el dia 15 de junio de
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4.2. SST

2005. Ademas, también se tomaron imagenes en Ca Il H para seleccionar
el FOV evitando concentraciones magnéticas. En este trabajo solo se uti-
lizan imagenes correspondientes a los dias 11 y 12 para la obtencion de
resultados descritos en el capitulo §7.

Observaciones

Para las imégenes en G-band se utilizé un filtro de banda ancha de
10.8 A centrado en A\305.6 A con un dispositivo de PD consistente en
una combinacion de dos prismas colocada frente a la camara, que forma
una imagen enfocada y otra desenfocada sobre cada mitad del campo del
detector respectivamente. La cantidad de desenfoque es conocido y se uti-
liza como parametro de entrada en las reconstrucciones del MOMFBD
(ver apartado §3.4.3). En G-continuum se utiliz6 un filtro de banda ancha
de 11 A centrado en M\363.9 A y para la linea de Ca II H un filtro de
banda ancha de 2.9 A centrado en A3968.5 A.

Para cada una de las cdmaras de G-band y G-continuum se tomaron
aproximadamente 150 imégenes por minuto, aunque se realiza una prese-
lecciom eligiendo las de mejor calidad para cada intervalo de 15 segundos.
Para la cdmara de Ca II H se tomaron aproximadamente 70 imagenes por
minuto. Las 3 cAmaras estaban sincronizadas mediante un chopper aunque
solamente entre las de G-band y G-continuum existen imagenes estricta-
mente simultaneas. Las imagenes en G-band y G-continuum cubren un
FOV de 6279 x 42”3, mientras que la imagen en Ca II H, de 8372 x 8470.
La escala espacial de las imdgenes es de 07041/pix. La tabla 4.2 resume
los principales parametros del SST durante la campana de 2005.

Las imagenes de la figura 4.5 muestran la correspondencia entre los
campos obtenidos en G-band y G-continuum (en verde) con respecto al
obtenido en Ca II H (en anaranjado) y este a su vez con respecto al de
MDI, para lo que se ha rotado unos 146° en sentido horario.

Procesado de imagenes

En el capitulo §3 se explica la importancia del procesado de imagenes
sobre las imagenes proporcionadas por el SST para corregir de las aberra-
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Tabla 4.2: Caracteristicas principales del SST durante la campafa de 2005.

Filtro [ G-band G-continuum Call H
X (A) 4305.6 4363.9 3968.8
FWHM (A) 10.8 11 2.9
Kodak M. Plus Kodak M. Plus Kodak M. Plus
Modelo . . .
ccD (10 bits) (10 bits) (10 bits)
Dim (pix) 1534x1032 1534x1032 2029 %2048
Pixel (pm) | 9 9 9
12 62.9x42.3 62.9x42.3 83.2x84.0
FOV (™) (enf + desenf)
IS (”/pix) 0.041 0.041 0.041

ciones introducidas por el instrumento y la atmosfera. A continuacién se
describe el procedimiento aplicado sobre las imagenes de la campana de
observaciones del ano 2005 siguiendo las pautas indicadas.

El primer paso del tratamiento de imagenes consiste en la correccion
de flat-field y la sustraccién de la corriente de oscuridad, mediante el pro-
ceso descrito en el apartado §3.6.1 a partir de las imagenes de flats y darks
obtenidas temporalmente proximas a las de ciencia. A pesar de no haber
sido restauradas, las imagenes de Ca II H también han sido corregidas de
flat-field y de dark-current, con el propésito de facilitar la tarea de deter-
minar la correspondencia entre FOVs.

El tratamiento no se ha realizado para todos los datos de la campana,
sino que se han seleccionado aquellos de buena calidad, de modo que se
ha trabajado con las imagenes de los dias 11, 12, 13 y 15 de junio de 2005.
Para cada dia, se selecciona el rango éptimo de imégenes sin interrup-
ciones temporales y de alta calidad de cada serie y se restauran utilizando
la técnica de MOMFBD descrita en el apartado §3.4.3 para dos objetos
(G-band y G-continuum) a partir de miltiples imdgenes y utilizando PD
en G-band. La simultaneidad entre las imagenes en G-band y con respecto
a las de G-continuum hacen posible este tipo de restauracién, aunque de-
bido a que el par de imédgenes de PD son tomadas en una unica camara del
mismo tamano que la del G-continuum, se produce una pérdida de aproxi-
madamente la mitad del FOV en G-continuum, de modo que finalmente,
después de la restauracion, las imagenes en G-band y G-continuum poseen
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Figura 4.5: Correspondencia entre los FOVs de las imdgenes de MDI (de fondo, arriba
y abajo a la izquierda) y del SST del 11 de junio de 2005, con contornos en anaranjado
para el Ca Il H y en verde para el G-band. A la derecha, correspondencia entre el FOV
del Ca II H (de fondo) y el de G-band (con contornos en verde).

un FOV de 26”5 x 39”7, cada una. La restauracion se realiza tomando con-
juntos de imagenes comprendidas en intervalos temporales de ~ 20 s, con
un nimero de imagenes variable para cada grupo debido a la preseleccién
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realizada previamente, siendo 5 por cada objeto, el niimero minimo y en
torno a 50 el maximo. La resolucién conseguida al final del proceso es
préoxima al limite de difraccién del telescopio, esto es, ~ /1. La tabla 4.3
resume las principales caracteristicas de las imédgenes resultantes.

Tabla 4.3: Resumen de las principales caracteristicas de las imagenes resultantes de
2005 tras la restauracién, con informacién de las imagenes de origen.

. N de imégs. Imégenes . FOV Resol.
Objetos por objeto resultantes Cadencia (") @
G-band”ocus
G-band?¢/°*s 5 - 50 G-band ~ 20 s 26.5%39.7  ~ 0.1
G-cont G-cont

Las imégenes analizadas en este trabajo pertenecen a la segunda serie
del dia 11 y a la sexta y la duodécima del dia 13. Tras la aplicacién
del codigo, han sido procesadas siguiendo las correcciones expuestas en el
apartado §3.6.2 (alinear las imagenes, eliminar el stretching y aplicar un
filtro subsénico).

4.2.2. Campana de 2006

Las observaciones correspondientes a la campana observacional del ano
2006 se utilizan para el estudio realizado en el apartado §7.2.

Observaciones

Las observaciones se realizaron el dia 7 de agosto de 2006 entre las
8:19:00 y las 10:31:44, en regiones de IN de Sol en calma lejos de zonas
activas con el SST. Los datos son series temporales de imagenes tomados
a ocho diferentes angulos heliocéntricos, 6, con u = desde 0.34 hasta ~
1. En la tabla 7.1 se muestran los angulos heliocéntricos de cada serie,
asi como la hora (UT) de observacién. El seeing fue variable, con periodos
excelentes. Para el analisis presentado a continuacién solo se utilizaron las
mejores imagenes.

Las imagenes de la figura 4.6 muestran la correspondencia entre los
campos del SST pertenecientes a cada una de las 8 series con respecto al
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4.2. SST

de MDI (arriba). Ademds, también se presenta la relacién para una de las
series préxima al centro del disco, en G-band (en verde) con respecto al
obtenido en Ca Il H (en anaranjado) y este a su vez con respecto al de
MDI, para lo que se ha rotado unos 175° en sentido horario.

Las imagenes fueron tomadas en el canal azul simultdneamente en G-
band (A4305.6 A; FWHM 10.8 A) y en G-continuum (A\4363.9 A; FWHM
11 A). Esta ultima longitud de onda se grabo en 2 camaras independientes,
una enfocada y otra desenfocada 9 mm (en direccién opuesta a la proce-
dencia de la luz solar) produciendo pares de imédgenes simultdneas para
la aplicacién de la técnica de PD. Cada camara adquiria continuamente
imédgenes a un ritmo de 100 min~!. Ademés, también se tomaron imagenes
en Ca IT H (A3968.5 A; FWHM 1.1 A) para evitar regiones activas en el
FOV. La resolucién de las imégenes era de (070405 /pix.

Las cdmaras de G-band y G-continuum cubrian un FOV de 6272 x 4175
y la de Ca II H de 8270 x 8279. Las camaras de G-band y G-continuum
estaban sincronizadas mediante un chopper mientras que la de Ca II H
era independiente. La tabla 4.4 resume las principales caracteristicas de
observacién del SST para el canal azul durante la campana de 2006.

Tabla 4.4: Principales caracteristicas de observacién del canal azul del SST durante
la campana de 2006.

Filtro [ G-band G-continuum Call H
A (A) 4305.6 4363.9 3968.5
FWHM (A) 10.8 11 1.1
Modelo Redlake M. Plus II Kodak M. Plus Kodak M. Plus
cCD (12Dbits) (10 bits) (10 bits)
Dim (pix) 15361024 1536x1024 2024 x 2048
Pixel (um) | 9 9 9
FOV (%) 62.2x41.5 62.2x41.5 82.0x82.9
IS (” /pix) 0.0405 0.0405 0.0405

Procesado de imagenes

Las imagenes de la campana de 2006 han sido tratadas de forma anélo-
ga a la de la campana de 2005 (apartado §4.2.1) para optimizar su calidad,
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Figura 4.6: Correspondencia entre los FOVs de las imdgenes de MDI (de fondo, arriba
y abajo a la izquierda) y del SST del 7 de agosto de 2006, con contornos en anaranjado
para el Ca Il H y en verde para el G-band. A la derecha, correspondencia entre el FOV
del Ca II H (de fondo) y el de G-band (con contornos en verde). La figura superior
muestra los FOVs pertenecientes a cada una de las 8 series, mientras que las inferiores
corresponden a una serie del centro del disco.

corrigiendo de los efectos de la atmoésfera y el telescopio.
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El procesado para el material de la campana de 2006 se realiza para
G-band y para el par de imagenes de PD en G-continuum correspondien-
tes al dia 7 de agosto.

Una vez seleccionado el rango éptimo de imégenes de alta calidad en
cada serie, las imagenes son sometidas a un pre-procesado para la sus-
traccion de la corriente de oscuridad, la correccién de flat-field y la elimi-
nacién de senal espuria y bordes. A continuacion, se restauran utilizando
la técnica de MOMFBD descrita en el apartado §3.4.3 para dos obje-
tos (G-band y G-continuum) a partir de multiples imdgenes y utilizando
PD (en G-continuum), es decir, conjugando informacién de tres objetos.
Se combinaron conjuntos de ~31 imagenes para cada objeto (es decir,
un total de ~3x31 imédgenes) para producir un tnico par de imégenes
simultaneas restauradas en G-band y G-continuum. De esta forma, se ob-
tienen 2 series temporales de imagenes restauradas con una cadencia de
~10 s, un FOV efectivo de 587563 x 38’556 y una resolucién angular
proxima al limite de difraccion del telescopio en las longitudes de onda
utilizadas (~071). Ademds, las series fueron mejoradas en un laborioso
procesamiento descrito en el apartado §3.6.2 que incluye correccién de la
rotaciéon del campo diuro, alineado rigido, proceso de de-stretching para
eliminar la distorsion de la imagen y filtrado subsénico que suprime los
modos p y residuos del de-stretching. La tabla 4.5 resume las principales
caracteristicas de las imagenes resultantes.

Tabla 4.5: Resumen de las principales caracteristicas de las imégenes resultantes de
2006 tras la restauracién, con informacién de las imagenes de origen.

. N° de imags. Imégenes . FOV Resol.
Objetos por objeto resultantes  ~24enCid (") ()
G-band G-band
G-cont/o®*s  ~31 ~10 s 58.6x38.6 ~ 0.1
G_Contdefocus G-cont

El resultado final del proceso de reduccién ofrece 2 series temporales
(G-band y G-continuum) para cada una de las ocho posiciones heliocéntri-
cas observadas en el disco solar, abarcando de 28 a 100 imégenes (~5
a ~17 min), como muestra la tabla 7.1. El conjunto de imagenes posee
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una resolucion angular homogénea y cubre un amplio rango de angulos
heliocéntricos. En la figura 4.7 se presenta un mosaico compuesto por re-
giones con presencia de BPs, correspondientes a cada una de las series,
ordenadas de mayor a menor p (de izquierda a derecha y de arriba a aba-
jo). Una imagen en G-band de excelente calidad perteneciente a la serie
6, aproximadamente en el centro del disco, se presenta en la figura 4.8.

Figura 4.7: Mosaico de imdgenes correspondientes a zonas con BPs en cada una de
las ocho series estudiadas, ordenadas de mayor a menor p (de izquierda a derecha y de
arriba a abajo).

4.2.3. Campana de 2007

Las imagenes correspondientes a la campana observacional del SST
en 2007 se han utilizado para un extenso estudio de los puntos brillantes
en el capitulo §6. Ademads, a través de ellas se descubrieron los pequenos
movimientos en vortice en la superficie del Sol (ver apartado §7.3.1).

Observaciones

Los datos fueron tomados en el SST el dia 29 de septiembre de 2007
entre las 8:39 y las 9:46 UT cerca del centro del disco (1 ~ 1) en una zona
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[arcseg]

Figura 4.8: Imagen en G-band perteneciente al centro del disco.

de Sol en calma. Los resultados son complementados con otros obtenidos
simultdneamente a partir de observaciones con el Telescopio Optico Solar
(SOT) a bordo de Hinode durante la campana conjunta de instrumentos
de Hinode y los telescopios solares de las Islas Canarias (HOP 0014). Es-
ta campana, de 3 semanas de duracién, tenia por objetivo el estudio del
magnetismo del Sol en calma y de regiones activas.

Los datos obtenidos en el SST son dos series temporales simultaneas
en los canales azul y rojo entre las 8:39:39 y las 9:46:07 UT. La serie del
canal azul se interrumpié hacia la mitad durante ~ 5 minutos por fallo en
el sistema informatico. Los momentos de seeing excelente durante la toma
de datos han permitido obtener imagenes restauradas de muy alta calidad.

Las imégenes de la figura 4.9 muestran la correspondencia entre el
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campo del Ca II H obtenido con el SST respecto al del magnetograma de
MDI para el 29 de septiembre de 2007, estando rotada la primera unos
297° en sentido horario.
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Figura 4.9: Correspondencia entre los FOVs de las imdgenes de MDI (de fondo) y del
SST del 29 de septiembre de 2007, con contornos en anaranjado para el Ca II H.

96



4.2. SST

¢ Canal azul

En el canal azul, las imagenes del SST fueron tomadas en G-band con
un filtro de banda ancha de 10.8 A centrado en A305.6 A, en el centro
de la linea de Ca II H con un filtro de banda ancha de 1.1 A centrado
en A3968.5 A y en el continuo préximo a Ca II H, entre las lineas K y
H, con un ancho de banda de 10 A centrado en \3953.7 A. Esta dltima
longitud de onda se observo en dos camaras independientes, una enfocada
y otra desenfocada formando pares de PD. Para generar el desenfoque en
esta dltima imagen, se desplazé la camara 9 mm en direccidon opuesta a
la procedencia de la luz solar. Este desplazamiento es un parametro de
entrada en el cédigo MOMFEFBD (ver apartado §3.4.3).

Para cada una de las cuatro camaras utilizadas, se tomaron aproxima-
damente 500 imédgenes por minuto. La escala de las imagenes en el canal
azul es de 07034 /pix y cubren un FOV de 6976 x 69”6.

3t Canal rojo

En el canal rojo se utilizé el SOUP (ver apartado §2.1.1) para la obten-
cién de imagenes en la linea A6302.5 A de Fe I y en la linea \6562.8 A de
Ha. Un prefiltro de FWHM ~ 8 A situado delante realiza una primera se-
leccién de la longitud de onda para la luz entrante, luego el filtro birrefrin-
gente ajusta esta longitud de onda a una posicién espectral con FWHM =
72 mA para Fe I y FWHM = 128 mA para Ho. Un modulador compuesto
por retardadores de cristal liquido situado entre ambos filtros variaba en-
tre dos estados para producir LCP y RCP en cada posicién espectral de
la linea. Asi, en la cdmara situada a continuacién del SOUP, se tomaron
secuencialmente imégenes en ciclos de 125 imagenes en cada estado de
polarizacién para el continuo espectral (I.ont) v para cada una de las dos
alas a 50 mA del centro de la linea de Fe I (1§24, 1824, 179, v 1195,
ademds de 125 imagenes para el centro de la linea de Ha. Un divisor de
haz enfrente del filtro SOUP deflectaba el 10% de la luz para producir
pares de imégenes PD (en foco y fuera de foco) de banda ancha (II{‘?E“S
e I‘C,l;éocus, con WB = banda ancha (Wide Band)) que, combinadas con
las imédgenes de banda estrecha del SOUP, permiten reconstrucciones con
MOMFBD. El tiempo requerido para cubrir un ciclo completo en la toma
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de datos con la cdmara del SOUP (continuo espectral y dos alas en los dos
estados de polarizacion, en la linea del Fe I y centro de la linea de Ha) era
de ~ 1 min. En ~ 1 min, en cada una de tres caAmaras del canal rojo se
grababan aproximadamente 900 imégenes. La escala de las imégenes en el
canal rojo es de 070651 /pix y su campo es de 66”7 x 66”7,

La tabla 4.6 resume las caracteristicas principales de los filtros del SST
usados.

Tabla 4.6: Principales caracteristicas de observacién de los canales azul y rojo del SST
durante la campana de 2007.

Canal

azul rojo
. Continuo
Filtro G-band Call H de Ca 1T H Fe I Hao
A (A) 4305.6 3968.5 3953.7 6302.5 6562.8
FWHM (A) 10.8 1.1 10 72x107%  128x1073
Kodak M. Kodak M. Kodak M. g T g T
Modelo Plus 11 Plus 11 Plus 11 (fggli‘t’s) (la;];(t’s)
CCD (12bits) (12bits) (12bits)
Dim (pix) 2048 2048 % 2048 % 1024 % 1024 %
mm Apix 2048 2048 2048 1024 1024
Pixel (pm) 7.4 7.4 7.4 16 16
o 69.6x 69.6 % 69.6 x 66.7x 66.7 %
FOV (") 69.6 69.6 69.6 66.7 66.7
IS (" /pix) 0.034 0.034 0.034 0.0651 0.0651

Procesado de imagenes

La calidad de las imagenes obtenidas por el SST con correcciones a
tiempo real mediante AO es excelente, pero tal como se menciona en el
capitulo §2, el tratamiento post-facto mejora esta calidad notablemente.
A continuacién se detalla el procedimiento llevado a cabo durante este
tratamiento post-facto.

En primer lugar, las imagenes obtenidas del telescopio se corrigen de
flat-field y se sustraen la corriente de oscuridad o dark currents. En el
apartado §3.6.1 se explica con més detalle el proceso general llevado a cabo
para la correccion con las imagenes de flat-field y dark-current. En ambos
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canales, se utilizan las imagenes de flats y darks obtenidas temporalmente
préximas a las de ciencia.

¥ Canal azul

El procesado en el canal azul se centra principalmente en las imagenes
en G-band, ya que en ellas se realiza fundamentalmente el analisis llevado
a cabo. Se restauraron la mayor parte de los datos en G-band pero también
se utilizaron algunas imagenes en Ca Il H para comparar por inspeccién
visual. En ambos casos, el procedimiento realizado es similar.

Las series en G-band fueron restauradas utilizando la técnica de MFBD
descrita en el apartado §3.4.2 para un solo objeto (G-band) a partir de
multiples imagenes con deconvolucién ciega (sin diversidad de fase). Para
ello, en primer lugar se seleccioné un rango éptimo sin interrupciones tem-
porales y de alta calidad. La restauracién se realizé6 combinando grupos
~ 125 imdagenes correspondientes a espacios temporales de 15 segundos,
ya que durante este periodo la evolucién temporal de los BPs no muestra
variaciones significativas.

El resultado del proceso para G-band son 2 series de imagenes restau-
radas con una discontinuidad de ~ 5 minutos entre ellas. La primera, con
un total de 77 imagenes correspondientes a 19 minutos de observacién y la
segunda, con 129 iméagenes correspondientes a 32 minutos. Las imagenes
resultantes poseen una resolucién angular proxima al limite de difraccién
del SST en esa longitud de onda (071), y un FOV efectivo de 68”5 x 68”5.
La diferencia entre éste y el de las imédgenes originales (6976 x 6976) se
debe al procedimiento interno realizado por el MFBD.

Tras esta restauracién, y con el fin de beneficiar el analisis, las series
fueron depuradas con la aplicacién de las correcciones finales descritas en
el apartado §3.6.2 (correccién de la rotacién del campo diurno, alineado
rigido, de-stretching para eliminar la distorsion de la imagen y filtrado
subsénico que suprime los modos p y residuos del de-stretching).

Para el Ca II H, se eligieron tan solo aquellas imagenes coincidentes
temporalmente con las utilizadas en la restauracién de la mejor imagen en
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G-band, la anterior a ésta y las dos posteriores. Analogamente a G-band,
la restauracion se realizé a través de MFBD para un solo objeto (Ca II
H) a partir de multiples imdgenes con deconvolucién ciega. Cada imagen
resultante es también fruto de la restauracion de ~ 125 imagenes con una
cadencia de ~ 15 segundos, y posee un FOV efectivo de 68”5 x 6875. Estas
imédgenes resultantes presentan patrones de interferencia procedentes de
las imagenes originales. Este fue uno de los motivos por los que no se
restauraron las imdgenes de Ca II H conjuntamente con las de G-band.

3¢ Canal rojo

Las imagenes del canal rojo fueron procesadas con el objetivo princi-
pal de construir magnetogramas longitudinales. Para la reconstruccién se
utilizaron las imagenes correspondientes a la serie ininterrumpida de bue-
na calidad coincidente temporalmente con las dos series restauradas en el

canal azul. Fueron procesadas con la técnica del MOMFBD para multi-

. r0j0 r0j0 ocus de focus .
ples objetos (I%Zé‘]lg, Igél“”]lg, IR2%, I 2%, Teont, IIJ:VB e IWJL; ) a partir

de multiples imagenes. La restauracién se realizé agrupando las imagenes
obtenidas en el tiempo necesario para adquirir los siete tipos de imagenes
en la camara del SOUP (un ciclo completo), esto es, ~ 1 min.

Para la realizacion de cada magnetograma, se procesaron sets del
SOUP de 125 imagenes para cada estado de polarizacién en cada uno
de los dos flancos y en el continuo de la linea del Fe I, y 500 imégenes
para cada uno de los componentes de banda ancha del par PD, es decir,
1750 imdgenes para producir seis restauradas: [424, J924, Igg?;, Iz(g;,
Ieont € Iyp. Las imagenes de Ha no fueron procesadas porque no son
necesarias para el propodsito de este trabajo y ademas porque con ellas
se ampliaria el enorme tiempo computacional que requieren las restau-
raciones. Las imégenes de Iyyp son restauradas tnicamente debido a la

informacién de PD que aporta al MOMFBD.

El resultado final es una serie de 66 imégenes correspondiente a 1 ho-
ra y 6 minutos de observacién con un FOV efectivo de 5879 x 5771. Su
pequena reduccién con respecto al observado (66”7 x 66”7) se debe al
procedimiento interno del MOMFBD.
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Los magnetogramas se obtienen de las imédgenes finales a partir de la
siguiente expresion:
v L LR - 1 Titp — ép (1)
2 | Tigh v I35 T+ 1
FEn la tabla 4.7 se resumen las principales caracteristicas de las imagenes
resultantes en los canales azul y rojo correspondientes a las imagenes
tomadas en el ano 2007.

Tabla 4.7: Resumen de las principales caracteristicas de las imégenes resultantes de
2007 tras la restauracién, con informacién de las imagenes de origen.

. N° de imags. Imaéagenes . FOV Resol.
Canal  Objetos por objeto resultantes Cadencia (//2) (")
Agul G-band ~125 G-band ~15 s 68.5x68.5 ~ 0.1
Call H ~125 Call H ~15s 68.5x68.5 ~ 0.1
Ik, b, o 15, I8,
) rojo . rojo Jredo - rrojo
Rojo ROP> "LCP RCP>» TLCP ~1lm 58.9x57.1 ~ 0.1
Icont ~250 Icont
e, Inskee™s ~500 Iws
4.3. Hinode

Las imagenes de Hinode han sido utilizadas en el capitulo §6 para la
comparacién de resultados obtenidos a partir de datos del SST. Los datos
corresponden al 29 de septiembre de 2007 en una zona de Sol tranquilo
préxima al centro del disco. El resumen de las principales caracteristicas
de las imédgenes puede verse en la tabla 3 del apéndice.

Observaciones
Los ficheros de Hinode se clasifican en: datos de ciencia (niveles 0 y 1),

datos de estado, datos de calibracién y productos (niveles 2 y Q).

Los datos de ciencia de los niveles 0 y 1 se crean a partir de los paquetes
de datos de observacién de los instrumentos cientificos y de informacién
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adicional de la base de datos de la observacién. Los datos de nivel 0 son
datos telemétricos sin tratar, mientras que los datos de nivel 1 son datos
completamente calibrados. Los productos de niveles altos (nivel 2 y Q) se
crean a partir de los datos de ciencia (nivel 1 y 0, respectivamente) para
diversos fines. El objetivo de los datos de nivel 2 es el analisis cuantita-
tivo, y el de los de nivel Q es facilitar informacion y andlisis cualitativo
(Matsuzaki et al., 2007).

De los ficheros de SOT, se encuentran por separado los filtergramas
(FG) de los procedentes de la espectropolarimetria (SP), de forma que los
ficheros de datos de Hinode se crean por separado para SOT/FG, SOT/SP,
XRT, y EIS. Los ficheros del SOT son imédgenes CCD sin tratar. Los del
SOT/FG, consisten de un observable: una sola imagen o un conjunto de
imagenes obtenidas para crear un Dopplergrama o un magnetograma.

Después de descargar los datos, los ficheros de datos se pueden leer con
interfaces de aplicaciones incluidas en el paquete de Hinode de SolarSoft.
El analisis se puede realizar con programas propios y con herramientas de
andlisis existentes, como las del paquete de SolarSoft.

Los datos de Hinode utilizados en este estudio son datos de nivel 1
tomados por SOT. Fueron tomados el 29 de septiembre de 2007 durante
el periodo comprendido entre las 8:40 UT y las 9:20 UT. Casi toda el area
del FOV de Hinode fue cubierta por la del FOV del SST.

Se usaron filtergramas obtenidos por el SOT/BFI (ver apartado §2.3.1)
en el centro de la linea de Ca IT H en A3968.5 A con FWHM = 300 mA.
La escala de la imagen es de 070544 por pixel, su FOV de 1972 x 741, y
la cadencia de ~ 35 segundos. Ademads, también se usaron magnetogramas
obtenidos en la linea A\5172.7 A de Mg I mediante el SOT/NFI, con una
cadencia de ~ 20 s, una escala de la imagen de 0708 por pixel y un FOV
de 15”74 x 653.

Procesado de imagenes

Los datos obtenidos por el SOT de Hinode estan corregidos de flat-field
y dark-current y se descontaminaron de los efectos de los rayos césmicos a
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través de las rutinas estandares de SolarSoft en IDL. Ademas, con la misma
rutina utilizada para los datos del SST, se aplicé un filtro subsénico para
eliminar las oscilaciones de alta frecuencia temporal y asi deshacerse de
los modos p.
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Contraste de pequenas estructuras
magnéticas de la fotosfera

Las variaciones de la irradiancia solar contienen claves del enigmatico
ciclo magnético solar y de su potencial impacto en el clima de la Tierra.
Dichas variaciones no se comprenden completamente, debido principal-
mente a incertidumbres en la contribucién de las pequenas estructuras
magnéticas de las regiones activas, la red magnética y la IN del Sol en
calma. La CLV de estas estructuras proporciona informaciéon acerca de
dicha contribucién, pero esta CLV no esta del todo bien definida, siendo
asi una importante fuente de errores en la estimacién de la contribucién
de las pequenas estructuras a las variaciones de la irradiancia. Uno de los
grandes motivos de esta incertidumbre es la dificultad en la identificacién
y medida de estas estructuras magnéticas ya que, actualmente su obser-
vacion se encuentra en el limite de resolucién disponible y esto conduce
frecuentemente a resultados incompatibles y controvertidos.

El principal propésito de este capitulo es examinar las propiedades ra-
diativas de las pequenas estructuras magnéticas presentes en la superficie
del disco solar y analizar el efecto de la resolucién espacial de las obser-
vaciones en su identificacién y estudio. Para ello se examina en detalle el
contraste de pequenas estructuras en funcién del angulo heliocéntrico y del
campo magnético asociado para tres resoluciones distintas. El contraste se
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determina por fotometria relativa y la senal magnética casi simultanea se
usa para diferenciar areas magnéticas de Sol en calma en las imagenes de
continuo. Los datos utilizados en este trabajo han sido obtenidos por el
instrumento MDI a bordo del satélite SoHO.

5.1. Introduccion

Los tubos de campo magnético emergiendo en la fotosfera son los prin-
cipales contribuyentes en las variaciones de la irradiancia con el tiempo
(v.g., Solanki y Fligge, 2002). El conocimiento de las propiedades radia-
tivas de las estructuras magnéticas de la fotosfera es de gran importan-
cia, por lo tanto, para entender la irradiancia solar. Se considera que las
variaciones de irradiancia en escalas de tiempo de dias a semanas estan
dominadas por manchas y regiones faculares activas. Pero las medidas de
satélites espaciales revelan una variacién en la irradiancia de ~ 0.1 % entre
el minimo y el méximo del ciclo de actividad solar. Esta variacion de largo
periodo en la irradiancia podria ser debida en gran medida a las estruc-
turas magnéticas de pequena escala. Sin embargo, las incertidumbres en el
contraste de las pequenas estructuras son ain una de las mayores fuentes
de error en los modelos de variaciones de irradiancia solar, ya que nuestro
conocimiento del brillo de estas estructuras es incompleto.

Hay numerosos estudios publicados acerca de medidas de la CLV de
pequenas estructuras magnéticas de la fotosfera que satisfacen el modelo
de “pared caliente” (v.g., Lawrence y Chapman, 1988; Topka et al., 1997;
Ortiz et al., 2002; Ermolli et al., 2003; Centrone y Ermolli, 2003; Foukal
et al., 2004; Domingo et &l., 2005; Cabello y Domingo, 2006). Estos es-
tudios sobre la CLV muestran diversidad de resultados debido fundamen-
talmente a la utilizacién de distintos métodos para la identificacién de
estructuras. La resolucién espacial juega un papel muy importante en la
identificacion de estas estructuras y por tanto, en la determinacion de sus
contrastes de intensidad. Ademds, la longitud de onda y el rango de angu-
los heliocéntricos utilizados en cada estudio, asi como el factor de llenado
magnético y el tamano de las estructuras seleccionadas, condicionan los
resultados. Esto complica la comparacion de los resultados de contrastes
obtenidos por diferentes autores. Existe acuerdo en que el contraste de in-
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tensidad de pequenias estructuras es bajo en el centro del disco y aumenta
hacia el limbo. Sin embargo, no existe acuerdo en cuanto a los valores de
este contraste en el continuo cerca del centro del disco. Ademas, existe un
gran debate en torno a si el contraste continiia aumentando hacia el limbo
mas alld de p < 0.2 o si tiene su maximo en alguin sitio alrededor de este
valor.

La ampliaciéon de estudios similares realizados con diferentes técni-
cas a partir de datos del mismo instrumento contribuyen a mejorar el
conocimiento del comportamiento de las pequenas estructuras y con ello
su contribucién a las variaciones de irradiancia.

5.2. Analisis de datos

En este capitulo se utilizan datos obtenidos por el instrumento MDI
a bordo del observatorio espacial SOHO, debido a que son ficilmente ac-
cesibles y poseen propiedades estables, en el sentido de que presentan
continuidad temporal y homogeneidad en la calidad. Ademas, se trata de
imagenes fotométricas y magnéticas casi simultaneas en dos resoluciones
espaciales distintas, 4” y 172 (2 x 2" /pix y 2 x 0”6 /pix, respectivamente),
lo que también permite un andlisis del efecto de la resolucion en el estudio
del contraste.

Uno de los aspectos de interés de este trabajo es la simultaneidad en-
tre las imédgenes de intensidad y de la senal magnética longitudinal, pues
permite que puedan ser comparadas pixel a pixel. De esta forma, la senal
de los magnetogramas permite diferenciar areas magnéticamente activas
de las de Sol en calma en las imagenes de intensidad. El contraste se de-
termina por fotometria relativa eliminando previamente manchas y poros.

La determinacion del contraste de pequenas estructuras magnéticas
requiere de procedimientos analiticos que permitan identificar la distribu-
cién superficial de aquellas estructuras magnéticas solares que contribuyen
a las variaciones de la irradiancia. Se examinan pares de magnetogramas
e imagenes de intensidad del continuo fotosférico simultdneos o casi si-
multdneos para separar las regiones activas de las de Sol en calma. Para
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la seleccion de los elementos magnéticos se determina el nivel de ruido a
través de la desviacién estandar de la senal magnética, usando un criterio
similar al de Ortiz et 4l. (2002) y Ortiz (2003). Este es un paso clave,
ya que la seleccion de los elementos del disco depende completamente de
estos niveles de ruido, que son distintos para cada caso.

A continuacion se describen detalladamente las lineas generales seguidas
para los procedimientos llevados a cabo y los criterios tomados en el anali-
sis de datos.

Intensidad de fondo del Sol en calma

Para obtener el contraste de las estructuras seleccionadas, es necesario
conocer antes la intensidad de fondo de Sol en calma, que se determina
evitando manchas y poros a través de las imédgenes de intensidad y de
senal magnética.

Para ello, en primer lugar se determina la desviacién estandar de la
senial magnética oy,qq(z,y) evitando la influencia de las regiones activas.
Para ello, a cada punto (z,y) del magnetograma se le asigna el valor de
la desviacion estandar calculado en una caja centrada en dicho punto. De
este modo, omag(X,y) presenta una dispersién minima a lo largo del disco,
evitando posibles variaciones abruptas introducidas por la presencia de
regiones activas.

Cada par de iméagenes “intensidad-senal magnética” correspondientes
a regiones de Sol en calma ha de satisfacer los siguientes requisitos:

—%Emag(x,y) < B(z,y) < %5ma9($7y)
I(z,y) — or(z,y) < I(z,y) < I(z,y) + or(z,y)

donde Emag(x,y) es la mediana de la desviacién estandar de la senal
magnética oqq(7,y), I(x,y) es la intensidad en cada punto, e I(x,y) y
or(x,y) son, respectivamente, la media y la desviacién estdndar de la in-
tensidad en cada punto (x,y) obtenidos a partir de los valores contenidos
en cajas alrededor de (z,y).
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Para cada caja centrada en (x,y) se calcula la mediana de los valores
de intensidad correspondientes a los puntos que satisfacen las condiciones
anteriores. Esta mediana se considera como intensidad de fondo de Sol en
calma I s para cada punto (z,y).

Regiones de Sol activo y de Sol en calma

Se identifican las regiones de Sol activo y Sol en calma siguiendo una
técnica derivada de Harvey (1994). Para buscar las posiciones magnética-
mente activas se le asigna a cada punto (z,y) el valor de la desviacién
estandar calculada en una caja centrada en (z, y). Estos valores se suavizan,
obteniendo un mapa de a;?mg(a:,y) para todos los puntos. Se consideran
magnéticamente activos aquellos puntos en los que este valor de oy, es
superior a 3 veces la mediana de los valores de 0,44 i.€., afmg > 30mags
tipicamente sobre 45 G.

Pequenas estructuras magnéticas

Tanto para las regiones activas como para las de Sol en calma, se eligen
las estructuras magnéticas considerando cualquier forma de configuracién
cuyos valores absolutos de sefial magnética sean mayores a 3 veces la me-
diana de los valores de 0y,49 (|B] > 301m49). Para evitar sefiales espurias en
los bordes del disco solar, se eliminan los puntos pertenecientes a los limbos
extremos (u < 0.2). Se evitan manchas y poros tomando todos los puntos
con una intensidad normalizada de Sol en calma I, superior a 0.75. En
definitiva, la seleccion final para las pequenas estructuras magnéticas in-
cluye puntos que posean senal magnética importante y que sean brillantes.
En la figura 5.1 se muestran los puntos correspondientes a las estructuras
brillantes seleccionadas para la imagen de FD en las regiones de Sol activo
(figura superior) y en las de Sol en calma (figura inferior).

Contraste de intensidad

El contraste de intensidad Cl,,s de las pequenas estructuras magnéticas
(sms, small magnetic structures) seleccionadas se determina para cada
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Figura 5.1: Distribucién superficial de puntos correspondientes a las estructuras bri-
llantes seleccionadas, obtenida para la imagen promedio de FD en las regiones de Sol
activo (figura superior) y en las de Sol en calma (figura inferior).

110



5.3. Resultados

posicién (x,y) como:

Csms(x;y) - (51)

siendo I(z,y) y I4s(x,y) la intensidad de la estructura y la de fondo de
Sol en calma, respectivamente, en cada punto.

Para cada zona, se guardan los valores del contraste, la senal magnética
y la posicién u de todas las estructuras seleccionadas en cada una de las
imégenes, tanto en regiones activas como en las de Sol en calma. De esta
forma, se tiene una distribucién superficial de la actividad magnética pre-
sente sobre el disco solar en un periodo de tiempo relativamente corto y su
contraste asociado, para regiones activas y para regiones de Sol en calma.
Esto proporciona una estadistica adecuada en el estudio del contraste de
pequenas estructuras magnéticas. El contraste Cl,,s se representa como
una funcién de la posicién y de la senal magnética.

5.3. Resultados

Se analiza la dependencia con p y con la senal magnética medida B, del
contraste de intensidad del continuo producida por pequenas estructuras
magnéticas de la fotosfera. El andlisis se realiza en regiones activas y en
regiones de Sol en calma.

Los datos de HR correspondientes al este y al oeste solar se comparan
con los de FD, asi que para una mejor comparacion de los resultados, los
datos de FD se han utilizado separando cada una de las mitades corres-
pondientes a las zonas este y oeste solar. Dada la razén de ampliacién
entre datos de HR y FD, un cuadrado de 9 pixeles de los datos de HR se
corresponde aproximadamente con el tamafnio de un pixel en los datos de
FD. Por tanto, para comparar los dos conjuntos de datos se han creado
nuevas imagenes, referidas como HR9, en las que cada pixel es el promedio
de 9 pixeles de los datos de HR, de modo que equivale a una resolucién
de ~ 3”6 /pix, similar a la de las imdgenes de FD. En principio, esta su-
posicién de comparar estos dos tipos de datos es cualitativamente correcta.
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Para estudiar la CLV del contraste facular Cy,,s se representan los va-
lores en funcién de p para tres intervalos de B/u representativos y bien
definidos, desde 80 G a 300 G. Los puntos representados se corresponden
con los valores promedio de Cy,,s en cada uno de los intervalos en los que
se ha dividido p, desde pu=0.2 hasta p=1, con las barras de dispersién
correspondientes. En primer lugar se examinan las zonas este y oeste para
las regiones de Sol en calma y luego para las regiones activas.

5.3.1. CLV del contraste de pequenas estructuras para re-
giones de Sol en calma

Las figuras 5.2 y 5.3 muestran la CLV del contraste de pequenias es-
tructuras para las zonas este y oeste solar en regiones de Sol en calma con
los 3 conjuntos de datos utilizados: FD, HR y HR9.

CLV para el este del Sol en calma

Los paneles a, b y ¢ de la figura 5.2 muestran una comparacién de los
Csms obtenidos para la zona este a partir de los datos de FD (linea azul)
y de los de HR (linea anaranjada). En los paneles d, e y f se comparan los
mismos resultados obtenidos con datos de FD (linea azul) y los de HR9
(linea anaranjada).

A grandes rasgos, para los tres conjuntos de datos se observa un au-
mento mondtono del contraste con el angulo heliocéntrico 6, i.e., con p
decreciente, hasta alrededor de i ~ 0.3, produciéndose un descenso por
debajo de este u (paneles b, ¢ y e) cuando se encuentran estructuras para
4 menores. Esta disminuacién para bajos p seguramente viene influencia-
da por la escasa estadistica de los datos en estas posiciones, afectando al
promedio de las senal detectada. Por otra parte, el comportamiento y los
valores del aumento mondtono es bastante similar para todas las resolu-
ciones. Los valores mds altos de senial magnética (panel ¢ y f) solo son
perceptibles en todo el disco para los datos de HR. En ese rango (panel
f) los valores correspondientes a HR9 se presentan méas continuos y hasta
valores de p menores que los de FD. El promedio de los nueve pixeles pro-
duce una pérdida de senal para los valores méas pequenos de p con respecto
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Figura 5.2: CLV del Csns obtenida para el este del Sol en calma en tres rangos de
senial magnética comprendidos entre 80 y 300 G (a, b y ¢ en los paneles superiores y d,
ey f en los inferiores) para 3 resoluciones distintas. En los paneles a, b y ¢, la linea azul
corresponde a FD (=~ 4”) y la linea anaranjada a HR (=~ 1”2). En los paneles c, d y f,

la linea azul corresponde a FD y la linea anaranjada a HR9 (=~ 36).
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a los originales de HR, de ahi que las curvas de HR9 no posean puntos
correspondientes a los ;. mas pequenos que si estan presentes en HR. Esto
se debe a que las senales magnéticas de las estructuras préximas al limbo
se detectan mas débiles que para otras posiciones, por lo que si ademas
se promedian con la senal de los alrededores, disminuyen atin més y las
estructuras correspondientes no se detectan.

Se observa un aumento de los valores del Cj,s con la senal magnética
(desde el panel a al ¢ y desde el d al f) para cualquier conjunto de datos.
Esto se debe a que las estructuras seleccionadas que poseen valores mas
altos de senal magnética (paneles c y f) producen contrastes mayores con
respecto a su entorno.

CLV para el oeste del Sol en calma

Los paneles a, b y ¢ de la figura 5.3 presentan las comparaciones de la
CLV correspondientes a la zona oeste entre los resultados obtenidos para
FD (linea azul) y HR (linea anaranjada). Los paneles d, e y f de la misma
figura corresponden a la comparacién entre los resultados obtenidos para
FD (linea azul) y HR9 (linea anaranjada).

Al igual que sucedia para la zona este, en el oeste también se aprecia
un aumento monoétono del Cy,,s a medida que disminuye u. El compor-
tamiento y los valores obtenidos con los tres conjuntos de datos son bas-
tante similares. Los resultados provenientes de los datos de FD presentan
una caida brusca para valores intermedios de senal magnética cuando se
detectan estructuras con p < 0.3 (paneles b y e), que no se aprecia en HR
ni en HR9. Esta disminuacion para bajos p seguramente viene influen-
ciada por la escasa estadistica de los datos en estas posiciones, afectando
al promedio de las senal detectada. Nuevamente, los resultados obtenidos
para HR9 con los valores de senal magnética mas alta (panel f) carecen
de datos a ciertos valores de p que si estdn presentes en los de HR (panel
¢), como consecuencia del promedio de las seniales con los alrededores no
magnéticos. También para el oeste se observa un aumento de los valores
de Cys conforme aumenta la senial magnética de las estructuras corres-
pondientes.
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Figura 5.3: CLV del Cjs,,s obtenida para el oeste del Sol en calma en tres rangos de
senial magnética comprendidos entre 80 y 300 G (a, b y ¢ en los paneles superiores y d,
ey f en los inferiores) para 3 resoluciones distintas. En los paneles a, b y ¢, la linea azul
corresponde a FD (=~ 4”) y la linea anaranjada a HR (=~ 1”2). En los paneles d, e y f,
la linea azul corresponde a FD y la linea anaranjada a HR9 (=~ 36).

5.3.2.

giones de Sol activo

CLV del contraste de pequenas estructuras para re-

En las figuras 5.4 y 5.5 se representa la CLV del contraste de pequenas

estructuras para el este y el oeste solar en regiones activas en 3 rangos de
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B/u y para 3 resoluciones distintas: FD, HR y HR9.

CLV para el este del Sol activo

Los paneles a, b y ¢ de la figura 5.4 hacen referencia a la comparacion
de resultados obtenidos para FD (linea azul) y HR (linea anaranjada) y
los paneles d, e y f a la de los de FD (linea azul) y HR9 (linea anaranjada).

Andlogamente a los resultados obtenidos para las regiones de Sol en
calma, en general se observa un aumento monétono hasta p ~ 0.3, con
descensos hacia p bajos en algunos casos. El comportamiento y los valores
del Cgps son aproximadamente iguales para los tres conjuntos de datos
y aumentan conforme lo hace la senial magnética. A diferencia de lo que
sucede en las regiones de Sol en calma, para los valores més altos de
senal magnética (paneles ¢ y f), no se observan menos resultados para los
datos de baja resolucién con respecto a los de HR. También se aprecian
pendientes mas pronunciadas y valores més altos que en los casos del Sol
en calma.

CLV para el oeste del Sol activo

Los paneles a, b y ¢ de la figura 5.5 muestran los resultados de la CLV
obtenidos para FD (linea azul) y HR (linea anaranjada) para la zona oeste
solar. Los paneles d, e y f corresponden a los resultados obtenidos para
FD (linea azul) y HR9 (linea anaranjada).

El comportamiento general es similar para todas las resoluciones: los
valores de los contrastes aumentan monétonamente hasta p ~ 0.3 - 0.4 con
descensos en casi todos los casos. Los valores que toma el Cgp,s €8s muy
similar para los tres conjuntos de datos y aumentan conforme lo hace la
senal magnética. Sin embargo, ni la pendiente ni los valores del contraste
son tan altos como para el caso equivalente del este solar.

Para las senales magnéticas més altas (paneles ¢ y f) no se produce
pérdida de resultados para HR9 con respecto a HR. En la curva de HR9
aparece un punto correspondiente a una posicién del limbo que no se
encuentra en la curva de HR, probablemente debido a un defecto en la
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Figura 5.4: CLV del Csp,s obtenida para el este del Sol activo en tres rangos de
intensidad magnética comprendidos entre 80 y 300 G (a, b y ¢ en los paneles superiores
y d, e y f en los inferiores) para 3 resoluciones distintas. En los paneles a, b y c, la linea
azul corresponde a FD (=~ 4”) y la linea anaranjada a HR (~~ 172). En los paneles d, e
y f, la linea azul corresponde a FD y la linea anaranjada a HR9 (= 3”6).

eliminacién de grandes estructuras en la seleccién realizada sobre HRO.
Sin embargo, dada la pequena barra de dispersién que presenta, puede ser
despreciado.
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Figura 5.5: CLV del Cj,,s obtenida para el oeste del Sol activo en tres rangos de sefial
magnética comprendidos entre 80 y 300 G (a, b y ¢ en los paneles superiores y d, e y
f en los inferiores) para 3 resoluciones distintas. En los paneles a, b y ¢, la linea azul
corresponde a FD (= 4”) y la linea anaranjada a HR (=~ 1”2). En los paneles d, e y f,
la linea azul corresponde a FD y la linea anaranjada a HR9 (= 3”6).

5.4. Conclusiones

La caracteristica méas importante de los resultados obtenidos en este
trabajo es que, en general, el contraste de la intensidad de las pequenas
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estructuras magnéticas presentes en el disco solar presenta un aumento
monotono del centro al limbo hasta p =~ 0.3, descendiendo en todos los
casos en los que se encuentran estructuras para p < 0.3. El enorme angulo
de perspectiva para g menores conduce a una escasa estadistica de los
datos, especialmente para FD, que hace que estas medidas sean menos
fiables. En todo caso, con los resultados de este trabajo se obtiene que
el méaximo del contraste no se encuentra, en general, por encima de p &
0.3 - 0.4, lo cual es interesante en la verificacion de los modelos de “pared
caliente” para los tubos de flujo magnético. Ademas, se pone de manifiesto
la necesidad de imégenes de alta resolucién y gran calidad para el estudio
de la radiancia solar producida por pequenas estructuras magnéticas de
la fotosfera.

En Penza et al. (2004) sugieren que a medida que la posicién de las es-
tructuras es mas proxima al limbo, en cada elemento de resolucién aumen-
ta la contribucién del Sol en calma debido a la perspectiva, mezclandose
con la senal de las estructuras magnéticas. Este efecto es mds notorio
para las pequenas estructuras aisladas, més dificiles de distinguir. De esta
forma, el papel de la resoluciéon es més importante para bajos u, ya que
mientras menor es la resolucion, las consecuencias de este efecto son mas
acusadas.

Del estudio aqui realizado se puede deducir que, en general, la CLV
posee un comportamiento similar para las tres resoluciones espaciales es-
tudiadas. Sin embargo, los datos de HR9 proporcionan unos resultados
con un comportamiento y valores mas proximos a los de FD que a los de
HR. Es bastante notorio que para las regiones de QS, el nimero de estruc-
turas detectadas es menor cuando disminuye la resolucién. La pérdida de
puntos en los resultados de HR9 respecto a los de HR indica la existencia
de estructuras no detectadas que si estan presentes en las imagenes de HR.
Esto concuerda con los resultados de Krivova y Solanki (2004), que en-
cuentran que, mientras para las regiones activas el efecto de la resolucién
espacial no es demasiado importante, bastante flujo magnético contenido
en estructuras magnéticas de pequena escala del Sol en calma no se tiene
en cuenta. En las regiones de Sol en calma las estructuras magnéticas de
polaridad opuesta estéan localizadas con frecuencia juntas, lo que conduce
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a una cancelacion aparente del flujo dentro de un elemento de resolucién
y por tanto, a una subestimacion del flujo magnético total. Esto ocurre
especialmente en las regiones de Sol en calma, ya que las regiones activas
tienen areas mayores de una unica polaridad.

Ademads de lo anterior, la diferencia mas significativa obtenida entre
los resultados correspondientes a regiones activas y de Sol en calma es
que las pendientes de las curvas son mayores para las primeras, i.e., el
contraste aumenta mas rapidamente hacia el limbo para regiones activas.
Para ambos casos se observa que las estructuras con senal magnética mas
alta presentan contrastes de intensidad mayores con respecto a su entorno.

Los valores de contraste del este son superiores a los del oeste en todos
los casos. Meunier (2003) encuentra asimetrias entre los resultados corres-
pondientes al este y al oeste y propone dos posibles motivos. El primero
sostiene que podria ser debido al nivel de ruido, que es mucho mayor en
el cuadrande suroeste de las imagenes de MDI, especialmente cerca del
limbo. Esto afecta principalmente a las pequenas estructuras, aunque no
parece tener un efecto demasiado importante. El segundo motivo, mas im-
portante, es debido a un efecto de proyeccién como consecuencia de una
inclinacién preferente hacia el este respecto de la vertical de los tubos de
flujo. Este efecto no esta completamente probado, aunque si existen nu-
merosos estudios que lo fundamentan (ver referencias en Meunier, 2003).

Resultados obtenidos en otros estudios a partir de los mismos datos u
otros de similares caracteristicas obtenidos con el mismo instrumento (Or-
tiz et 4l., 2002; Domingo et 4l., 2005; Cabello y Domingo, 2006) muestran
algunas diferencias debidas probablemente al tratamiento de datos para la
seleccién de estructuras. En Ortiz et 4l. (2002) obtienen que el contraste es
maximo en p ~ 0.5-0.6 para estos mismos intervalos de campo magnético.
En Domingo et 4l. (2005) realizamos un estudio muy similar con un proce-
dimiento de seleccién de estructuras evitando posiciones magnéticamente
activas aisladas. La CLV obtenida para el contraste de las estructuras se-
leccionadas también presenta un aumento monoétono con pu decreciente.
Para las regiones de Sol en calma, el aumento de la CLV generalmente
presenta un méaximo a un valor de p mayor para los datos de FD que los
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de HR, lo cual se explica teniendo en cuenta lo sugerido en Penza et al.
(2004). Sin embargo, para las regiones activas, no existen descensos en la
CLV del contraste. En Cabello y Domingo (2006) se realiza otro estudio
muy similar con el mismo pocedimiento de seleccién de estructuras que el
descrito anteriormente en la extension de este capitulo. En este caso, la
CLV del contraste aumenta mondtonamente hasta p ~ 0.3, con una ten-
dencia a valores ligeramente superiores para los datos de FD con respecto

a los de HR.
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Estudio de los puntos brillantes

Los puntos brillantes son pequenas estructuras presentes en las lineas
intergranulares de la fotosfera solar. Poseen altas concentraciones de flujo
magnético, que dan lugar al intenso brillo, en contraste sobre el fondo in-
tergranular oscuro. Su pequeno tamaino dificulta las observaciones, pero la
mejora de los instrumentos y técnicas ha favorecido su estudio durante los
ultimos anos. Se considera que los intensos campos magnéticos de los pun-
tos brillantes pueden ejercer un papel clave en el comportamineto global
del Sol, y por tanto su estudio se considera de gran importancia.

En este capitulo se realiza un estudio de la morfologia y propiedades
radiativas y magnéticas de los puntos brillantes utilizando datos de alta
resolucién obtenidos con el SST en diferentes longitudes de onda o, lo
que es lo mismo, a diferentes alturas en la atmodsfera solar. Los datos
utilizados han sido tratados con el procedimiento descrito en el capitulo
§3 vy §4 y pertenecen a una zona de Sol en calma. Ademas, se hace una
comparativa de los resultados con los obtenidos mediante el estudio de
datos procedentes del telescopio espacial Hinode.

6.1. Introduccion

La presencia de BPs en la fotosfera solar fue presentada por primera
vez por Dunn y Zirker (1973) y Mehltretter (1974). Los BPs se identifican
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como estructuras brillantes con grandes campos magnéticos (del orden de
kG), localizados sobre las lineas intergranulares. En estas, el plasma des-
cendente es mas frio que el que asciende en los granulos contiguos, lo que
hace que se vea mas oscuro y destaquen los BPs. El brillo de los BPs se
explica a través del modelo de “pared caliente” (Spruit, 1977). La pre-
sién magnética de las intensas concentraciones mantiene la estructura en
equilibrio mecanico con sus alrededores fotosféricos, de modo que existe
una evacuacién de material y es posible observar capas més profundas de
la fotosfera. El campo magnético inhibe la conveccién en el interior de
la estructura, pero el transporte radiativo desde la fotosfera convectiva y
la pequena seccién transversal hacen que los BPs se observen brillantes
(Topka et &l., 1997).

Se considera que una eficiente dinamo turbulenta transforma en cam-
po magnético parte de la energia cinética de la conveccién granular. Esto
genera un complejo campo magnético que evoluciona en cortas escalas de
tiempo (unos pocos minutos) y posee escalas espaciales en el limite de la
resolucion instrumental actual (~ 100 km). En un principio, se conside-
ré la existencia de los BPs unicamente en las proximidades de regiones
activas y en los limites de la red magnética, ocupando una pequena parte
de la superficie del Sol en calma. Hoy en dia se reconocen localizados tam-
bién en la IN. De hecho, la presencia de BPs en la IN supone una buena
herramienta para el estudio de estas regiones. En los ultimos anos, se ha
ampliado notablemente el conocimiento de los campos magnéticos del Sol
en calma (v.g., Bonet et &l., 2011), con BPs ubicuos en toda la superficie.
Estos campos magnéticos presentan intensidades entre cero y 2 kG (v.g.,
Dominguez Cerdena et &l., 2006). Por tanto, aunque solo cubrieran una
pequena fraccion de la fotosfera en calma, los fuertes campos protagonizan
un papel muy importante dentro del comportamiento magnético global,
por ejemplo, al conectar diferentes capas solares. A pesar de los tltimos
descubrimientos, nuestro entendimiento del Sol en calma es ain incom-
pleto. La mejora en la calidad y resolucion de las observaciones revelan
estructuras cada vez mas pequenas.

E1 SST ofrece imagenes con una resolucion proxima al limite de difrac-
cién del telescopio, i.e., 071 (ver capitulo §2), que permiten apreciar de-

124



6.2. Analisis de datos y resultados

talles no observados por otros instrumentos. El estudio de las propiedades
de los BPs pertenecientes a regiones de Sol en calma a partir de datos de
alta resolucién supone un procedimiento apropiado para indagar ain mas
en el conocimiento del campo magnético solar.

6.2. Analisis de datos y resultados

Se ha medido la ”fraccién de superficie cubierta” (FCS, Fraction of
Covered Surface) por los BPs, definida como la fraccién de superficie solar
de QS ocupada por estas estructuras. Para ello se utilizan imagenes en
G-band. También se analiza la correlacién entre las posiciones de las es-
tructuras detectadas en G-band con las correspondientes en la imagen de
Ca Il H y el magnetograma co-temporales. Ademas de la FCS, se estudia la
morfologia y propiedades radiativas y magnéticas de los BPs selecciona-
dos. Los resultados se comparan con los obtenidos a partir de datos de
Hinode.

En la tabla 6.1 se hace una comparacion entre las principales carac-
teristicas de las imagenes utilizadas obtenidas por el SST e Hinode.

Tabla 6.1: Principales caracteristicas de las imagenes del SST e Hinode utilizadas para
el estudio de los puntos brillantes.

. IS FOV efectivo  Dim. efectiva
Telescopio | A (A) (" /pix) (,,2) (pix)
G-band 4305.6 0.034 68.5x68.5 2016 %2016
SST Ca II H 3968.5 0.034 68.5x68.5 2016 %2016
Fe I 6302.5 0.0651 58.9x57.1 905x 877
CN-band 3883.5 0.0544 19.2x74.1 352x1360
Hinode Ca IT H 3968.5 0.0544 19.2x74.1 352x1360
Mg I 5172.7 0.08 15.4x65.3 192x816

6.2.1. Detecciéon de puntos brillantes en G-band

La identificacién de los BPs se realiza en la ”"imagen de referencia”,
elegida teniendo en cuenta la calidad basada en su contraste, y localizada
temporalmente alrededor de la mitad de la serie. Con esto, la imagen de
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6. Estudio de los puntos brillantes

referencia seleccionada para el dia 29 de septiembre de 2007 en G-band es
la mejor imagen de la serie 1, resultante de la restauracion de las imagenes
obtenidas alrededor de las 9:04:24 UT.

La deteccién de BPs ha sido realizada visualmente siguiendo un labo-
rioso proceso con la ayuda de herramientas computacionales. El procedi-
miento es similar al utilizado por Sanchez Almeida et al. (2004) y se puede
describir de forma resumida como sigue. La imagen de referencia es seg-
mentada por un algoritmo que, a partir del signo de la segunda derivada
de la intensidad en cada punto de la imagen, define las areas localmente
brillantes, es decir, dreas mas brillantes que su entorno. A cada pixel en
las areas brillantes se les asigna el valor 1 y al resto de los pixeles el valor
0, formando asi una mascara binaria que muestra multitud de grupos de
pixeles contiguos en blanco sobre un fondo negro. Como consecuencia de su
estructura interna, los granulos solares se ven, en la imagen binaria, frag-
mentados en varios de estos grupos, mientras que los BPs coinciden bien
con alguna de las regiones segmentadas. Mediante un programa interacti-
vo, se superponen intermitentemente la imagen de referencia y la méscara
binaria en la pantalla, lo que permite identificar las coincidencias de las
pequenas estructuras brillantes (candidatos a BPs), con pequenas regiones
segmentadas. Los BPs se seleccionan uno a uno, considerando como tales
aquellas pequenas estructuras brillantes que coinciden con una pequena
region segmentada en la mascara binaria, presentes en una linea intergra-
nular y que mantienen una identidad bien definida a lo largo de varias
imagenes. También se seleccionan las estructuras que no siendo evidentes
en la imagen de referencia, se revelan como tales en las imégenes anteriores
y posteriores de la serie temporal. Como norma general, se descartan las
estructuras dudosas.

Este método de deteccién no estd exento de limitaciones. Los BPs
segmentados como 1 solo pixel pueden corresponder tanto a estructuras
mayores de bajo contraste, como a sefial de ruido. En algunos casos, puede
suceder que algunas estructuras grandes en la méscara binaria provengan
de una segmentacién deficiente de una cadena o racimo de BPs o que, por
el contrario, una unica estructura pueda ser reconocida como varias inde-
pendientes. Estos dos efectos actiian de forma opuesta en lo que concierne
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a estimacién del area de superficie cubierta por los BPs, por lo que puede
esperarse un cierto grado de compensacién de errores en la medida del area
de superficie solar ocupada por los BPs. Sin embargo, en lo que concierne
al estudio de tamanos, hay que considerar con cierta cautela la fiabilidad
del método, particularmente en los tamanos extremos.

El método proporciona un mapa con las estructuras segmentadas se-
leccionadas y una tabla con las posiciones de los pixeles para cada una de
estas estructuras, lo cual permite el estudio de tamanos e intensidades de
las mismas. El mapa y la tabla, ademas, pueden ser actualizados posterior-
mente. Esto permite que para imagenes muy grandes, como la del caso en
estudio, la imagen sea dividida en otras més pequenas y el procedimiento
pueda realizarse en varias sesiones para cada una de ellas, ofreciendo al
final, un tinico mapa y una tnica tabla. La figura 6.1 muestra el mapa de
BPs obtenido con este método superpuesto a la imagen de referencia en
G-band.

Fraccién de superficie cubierta

El 4rea ocupada por los BPs cubre en torno al 0.57 % del FOV de la
imagen de referencia. Este valor de la FCS corresponde con un total de 893
elementos seleccionados, algunos de los cuales se encuentran dispuestos en
cadenas de varios elementos. Su distribucién permite reconocer los pa-
trones supergranulares y mesogranulares, aunque se observan localizados
por toda la imagen, con regiones més pobladas que otras.

En Sanchez Almeida et al. (2004) obtienen una FCS de 0.5% para
una imagen correspondiente a una regién de Sol en calma tomada por el
SST, pero con una escala espacial superior a la analizada aqui, aplicando
el mismo método de deteccién de estructuras presentado anteriormente.
Sin embargo, Sdnchez Almeida et al. (2010), utilizando el mismo conjunto
de datos que el analizado en el presente capitulo, pero con un programa
de deteccién mds perfeccionado, obtiene que los BPs cubren el 0.89 % de
la superficie solar. Es evidente, por tanto, que en la detecciéon de BPs el
método utilizado juega un papel muy importante.
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[orcseg]

[arcseq]

Figura 6.1: Imagen procesada en G-band con los BPs seleccionados realzados. Los
datos pertenecen al dia 29 de septiembre de 2007 a las 9:04:24 UT en una zona de
QS préxima al centro del disco (&~ 1). La imagen fue obtenida por el SST y ha sido
restaurada a través de MFBD.

Correspondencia en Ca II H

En la figura 6.2 se muestra la imagen en Ca II H correspondiente al
mismo campo e instante de tiempo que la de G-band. Sobre esta imagen se
encuentran las posiciones de los centroides de las estructuras seleccionadas
en G-band. En la mayor parte de los casos, los BPs en G-band se encuen-
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tran en posiciones brillantes respecto del fondo de la imagen en Ca II H,
que definen los bordes de las celdas de la red cromosférica.

No se puede esperar una correspondencia absoluta entre las posiciones
de los BPs en G-band y las de los abrillantamientos en Ca II H, ya que
se refieren a distintas capas (fotosfera en G-band y cromosfera en Ca II
H). Asumiendo que los GBPs y los abrillantamientos en Ca IT H estan
relacionados con el magnetismo y en particular con el concepto de tubo de
flujo, hay que tener en cuenta que la direccién de los tubos de flujo se puede
torcer con la altura. Ademas, la disminucién de la presién exterior con la
altura provoca un ensanchamiento en los tubos conocido como canopy.
Todo esto provocaria que los GBPs generasen un abrillantamiento sin

resolver en capas superiores, tal como se aprecia en la correspondencia de
GBPs en la imagen de Ca II H.

6.2.2. Comparacion con resultados obtenidos en la detec-
cion de BPs en CN-band

En Balmaceda et al. (2009) realizamos un estudio de los BPs detecta-
dos en una imagen en CN-band obtenida por Hinode. El método de detec-
cién usado es el algoritmo MLT4 desarrollado por Bovelet y Wiehr (2007).

Los datos de Hinode y los del SST correspondientes al 29 de septiem-
bre de 2007 poseen imagenes casi simultaneas temporalmente y poseen una
zona comun dentro de los FOVs, practicamente igual al FOV de Hinode.
Por tanto, es interesante realizar una comparacion de los resultados referi-
dos a este campo comun (FOVssr— minode)- El FOVssT—Hinode Se localiza
en la imagen en G-band teniendo en cuenta la posicién (= centro del disco)
y el angulo relativo entre las orientaciones de los telescopios durante las
observaciones. Para facilitar el alineamiento entre los campos, se utilizan
imagenes en la misma longitud de onda en sendos instrumentos. En la
figura 6.3 se muestran los FOVs del SST y de Hinode correspondientes a
las respectivas imégenes en CaH II. La imagen del SST se presenta girada
297° en sentido horario.
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[orcseg]
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Figura 6.2: Imagen procesada en Ca II H con los centroides de los BPs en G-band (en
anaranjado). Los datos corresponden a la misma regién y en el mismo instante que los
de la imagen en G-band mostrada en la figura 6.1.

Fraccién de superficie cubierta

Las posiciones de los GBPs pertenecientes al FOVgsr_ Hinode S€ Ob-
tienen a partir de la tabla producida durante la seleccién de GBPs para
el FOV del SST. En la figura 6.4 se presenta la imagen en G-band para
el FOVssr_ginode con los BPs seleccionados. La FCS por GBPs es de
0.52% en el FOVsg7r_Hinode, correspondiente a 144 estructuras detec-
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Figura 6.3: Correspondencia entre los FOVs de las imdgenes en CaH II del SST (de
fondo a la izquierda) y de Hinode (a la derecha y con contornos en anaranjado a la
izquierda) pertenecientes al 29 de septiembre de 2007 sobre las 9:04:24.

tadas. Este valor es muy similar al obtenido para la imagen total (0.57 %),
pero sin embargo, superior al obtenido por Balmaceda et &l. (2009) en
CN-band (0.22%). Existen diversos factores que dan lugar a la diferen-
cia entre los valores de FCS obtenidos para las imagenes en G-band del
SST y CN-band de Hinode correspondientes a aproximadamente el mis-
mo campo. En primer lugar, la resolucién maés alta de las imagenes del
SST con respecto a las de Hinode permite encontrar més estructuras y
m&s pequenas. Ademads, el contraste de BPs es mas alto en G-band que
en CN-band, por lo que la identificacién de BPs es menos eficiente en la
ultima. Por otro lado, el método de deteccién automatico utilizado en Bal-
maceda et al. (2009) no permite reconocer muchas de las estructuras més
pequenas, que si son detectadas con el método visual.
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Figura 6.4: Imagen en G-band del SST en el FOVssr— Hinode con los BPs seleccionados

realzados.
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Tamanos

Para calcular las areas de los BPs se considera el niimero de pixeles
ocupados por cada estructura y la escala de la imagen correspondiente. La
distribucion de dreas puede apreciarse en la figuras de la izquierda en 6.5.
El panel superior pertenece a la imagen en G-band obtenida por el SST
y la inferior a la imagen en G-band correspondiente al FOVssr_ inode-
Los BPs detectados en la imagen total presentan diversidad de tamafios
entre 0.002 arcseg® y 0.118 arcseg?, aunque alrededor del 60 % presenta
valores entre 0.017 arcseg? y 0.032 arcseg?, siendo 0.027 arcseg? el valor
mas representativo.

Para la imagen en G-band correspondiente al FOVssr_ Hinode S€ 0b-
tienen valores menores, no solo en cuanto al maximo de la distribucién,
en 0.016 arcseg?, sino también en cuanto al rango total de valores (0.001
arcseg? - 0.070 arcseg?). En torno a un 60% de la distribucién abarca
también valores mayores (0.006 arcseg? - 0.016 arcseg?).

Los resultados son una estimacion simple bastante condicionada por el
proceso de segmentacién en el método de seleccién, principalmente en los
valores extremos de los rangos. Por un lado, los valores inferiores (0.002
arcseg” para el FOV completo y 0.001 arcseg? para el FOVggp_ Hinode)
corresponden a longitudes lineales menores al limite de difraccion del SST
(071). Estos valores representan las estructuras seleccionadas como 1 pixel,
seguramente relacionadas con defectos en la segmentacién o con senal de
ruido. También es muy probable que los valores superiores del rango co-
rrespondan a cadenas de varios BPs individuales.

En Balmaceda et 4l. (2009) se muestra un valor tipico de 0.06 arcseg?
para el drea de los BPs. Es decir, los BPs seleccionados en la imagen en
CN-band de Hinode poseen un valor tipico del area mayor que el resul-
tante para los GBPs detectados en la imagen del SST. Por otra parte, el
rango total se encuentra desplazado hacia valores mayores para los BPs
en CN-band. Estas diferencias se deben principalmente a la desigualdad
entre las resoluciones de ambos telescopios. Ademas, las estructuras iden-
tificadas en CN-band se encuentran en la fotosfera a alturas mas grandes
que las que se observan en G-band, lo que puede dar lugar a estructuras
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de distintos tamanos y distinta morfologia en una y otra.

Se han calculado los diametros considerando los BPs como estructuras
circulares. Los paneles derechos de la figura 6.5 representan las distribu-
ciones, la superior referida a la imagen total en G-band y la inferior a
la correspondiente para el FOVssr_pfinode- En la imagen total se ob-
tiene que los BPs presentes tienen, en su mayoria, didmetros en torno
a 07174, con una abundancia de elementos que poseen valores entre (/154
y 07214, aunque la distribucién se extiende en el rango 07054 - 0/387. En
el FOVssT—_ Hinode S€ Obtienen valores menores tanto para el didmetro re-
presentativo (07138), para el rango en el que se concentran la mayor parte
de los elementos (07118 - 07158), como para el rango total (07038 - 0/300).
Andlogamente que para el estudio de las dreas, y por los mismos motivos,
en Balmaceda et al. (2009) se obtienen valores ligeramente superiores: (/27
para el maximo y 0715 - 0746 para el rango total de la distribucién.

Intensidades

Las intensidades escaladas respecto a la media de la intensidad de
la imagen se calculan considerando todos los pixeles que forman cada
estructura mediante la férmula:

1 I
T = ~ Z (6.1)

Imean

donde N representa el niimero de pixeles de la estructura, I; son la intensi-
dades medidas en cada pixel e I,eqn la intensidad media de toda la imagen.

Las distribuciones de estas intensidades para la imagen en G-band se
muestran en la figura 6.6, a la izquierda para la imagen total del SST
y a la derecha para el FOVssr_Hinode- Para la imagen total se observa
una concentracion mayoritaria en 0.904, con valores que se distribuyen
desde 0.804 a 2.048, aunque alrededor del 60 % se concentra entre 0.854
y 1.054. Para la imagen correspondiente al FOVgsr_ Hinode S€ Obtienen
valores muy parecidos, de modo que el maximo de la distribucién se en-
cuentra en 1.043, el rango total en el intervalo de valores 0.893 - 1.884, y
la mayor parte de los elementos se encuentran en el rango 0.943 - 1.043.
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Figura 6.5: Distribucién de dreas (en segundos de arco cuadrados) y didmetros (en
segundos de arco) de los BPs detectados en la imagen en G-band tomada en el SST.
Los paneles superiores representan los resultados para la imagen total y los inferiores
los correspondientes al F'OVsstT— Hinode-

Los resultados obtenidos en Balmaceda et &l. (2009) para la imagen
de CN-band muestran que el valor mas representativo de la Iy se en-
cuentra entre 1.00 y 1.05, muy similar a los obtenidos en G-band. Cabe
destacar que el rango de valores de la distribucién cubre el intervalo de
valores 0.70 - 1.26, siendo el limite inferior préximo al obtenido en G-band,
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pero el superior es bastante menor. La diferencia en la resolucién de los
instrumentos y en el procesado de las imédgenes seguramente ejercen gran
importancia en esta diferencia de resultados, pero el hecho de que con
G-band y CN-band se observan fenémenos a diferentes alturas en la fotos-
fera también es importante. De hecho, en Uitenbroek y Tritschler (2006)
encuentran que el contraste de intensidad en CN-band es un factor 0.96
respecto al de en G-band, a partir de simulaciones de magnetoconveccion
en filtergramas sintetizados.
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Figura 6.6: Distribuciones de I, de los BPs detectados en la imagen en G-band
tomada en el SST. El panel izquierdo se refiere a la imagen total y el derecho al
FOVSST—HinodE~

6.2.3. Deteccién de pequenas estructuras magnéticas

La deteccién de pequenas estructuras magnéticas se lleva a cabo en la
imagen de densidad de flujo magnético (B) correspondiente a la imagen de
G-band en la que se realiza la deteccién de BPs, esto es, la més proxima
temporalmente. Se utiliza, por tanto, el magnetograma resultante a partir
de las imagenes restauradas en torno a las 9:04:28 UT, obtenido teniendo
en cuenta la expresién 4.1.

La densidad de flujo magnético en la linea de visién, B, es proporcional
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a la senal del magnetograma M:
B[Gauss] = aM (6.2)

Esta densidad de flujo magnético obtenida, realmente corresponde al
flujo magnético de un pixel, y solamente es equivalente a la densidad de
flujo magnético (o fuerza de campo magnético) cuando el pixel estd ocu-
pado completamente por la atmdsfera magnética, es decir, con un factor
de llenado magnético de 1. Teniendo en cuenta que el magnetograma en
estudio corresponde a un FOV perteneciente al centro del disco (pu ~ 1),
que el campo magnético es aproximadamente radial en los pequenos tubos
de flujo magnético, y que los BPs cubren un drea mayor que los elementos
de resolucién en el detector, se puede considerar que la densidad de flujo
magnético obtenida es practicamente la correspondiente a la total y ha-
cer uso de esta aproximacién. Considerando los resultados obtenidos por
Berger et al. (2004), a partir de calibraciones basadas en magnetogramas
de HR de MDI, el valor de o adoptado en este trabajo es de 16551 G. Sin
embargo, cabe senalar que este valor se utiliza solamente como referencia,
asi como los resultados derivados.

Filtrado de ruido en el magnetograma

Las imégenes de densidad de flujo magnético poseen cierta cantidad
de ruido espurio que complica el estudio de pequenas estructuras, ya que
la débil senal magnética que poseen puede ser comparable con la senal de
ruido. Este efecto es mas acusado en los casos en los que un mismo pixel
posee senales magnéticas de signos opuestos, conduciendo por tanto a una
disminucion de la senal neta. El ruido de la senal magnética, medido a
través de la desviacién estandar del magnetograma es de o = 69.22 G.
Para reducir el nivel de ruido y atenuar asi este inconveniente, se busca
el nivel umbral a partir del cual se puede considerar la imagen exenta de
ruido, eliminando todos los pixeles con senal aislados. El procedimiento
para determinar el valor de este nivel umbral es analago al utilizado por
Krivova y Solanki (2004) y Balmaceda et al. (2010). En él, se considera
que el ruido se distribuye arbitrariamente sobre los pixeles, y por tanto,
se espera que su histograma presente una distribucion gausiana centra-
da en 0 G. De esta forma, se toma la distribucion de los valores de flujo
magnético de la imagen (figura 6.7), se asume que la parte central de dicha
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distribucion es esencialmente debida a ruido y se construye una funcion
gausiana que se ajusta de forma conveniente a esa zona. La diferencia entre
la distribucién de senal original, H (linea negra continua) y el ajuste de la
funcién gausiana, G (linea violeta de trazos y puntos) ofrece la estimacion
de la densidad de flujo magnético sin ruido (linea verde de trazos).

Para realizar el ajuste se tiene en cuenta que la funcién gausiana obe-
dece a la expresion:

—z

f(x) = Ape2

(6.3)

donde Aj es la altura y z = x;’;‘l, siendo A el centro y As el ancho

(desviacion estdndar) de la funcién gausiana.

La anchura a media altura de la funciéon gausiana se relaciona con el
parametro Ao a través de la expresién:

FWHM = 2452In2 (6.4)

Para obtener los valores de los pardmetros Ag, A1 y As se busca la
funcién gausiana que mejor se ajuste a la parte central de la distribucién
de valores del magnetograma. Atendiendo al hecho de que los valores de la
funcién gausiana no pueden ser mayores que los del magnetograma, puesto
que el ruido no puede ser mayor que la senal total registrada, se obtiene:
Ap=119000, A;=-1.87 y Ay=41, y por tanto, FWHM = 96.55 G.

Mediante un procedimiento de aproximacion iterativa se elige el ni-
vel umbral de ruido apropiado, de modo que el magnetograma resultante
posea valores mayores al de este nivel umbral y presente una distribu-
cion muy similar a la diferencia entre el histograma H de densidad de
flujo magnético del magnetograma menos el ajuste de la funcién gausiana
G. Con esto, se obtiene que el nivel umbral mas adecuado es 1.4 veces
la desviacién estandar de los valores del magnetograma. El nivel umbral
obtenido es U = 96.91 G, muy préoximo a la FWHM de la funcién gausiana.
La distribucion de valores del magnetograma con senal de ruido minima
se representa con la linea rosada de puntos en la figura 6.7. La funcién
gausiana G presenta la misma amplitud que la distribucién de valores de
la imagen H alrededor de 0 G, lo cual conduce al drastico descenso de la
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distribucién de la senal estimada (linea verde continua) a ambos lados de
las proximidades de 0 G.

Sefial magnética M
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Figura 6.7: Distribucién de valores de densidad de flujo magnético (H, linea negra
continua), ajuste gausiano para la distribucién de ruido (G, linea violeta de trazos y
puntos), diferencia de la distribucién de densidad de flujo magnético menos el ajuste
gausiano (H-G, linea verde de trazos) y distribucién del magnetograma tratado de ruido
(linea rosada de puntos).

La figura 6.8 muestra los histogramas y ajustes correspondientes a cua-
tro pruebas de valores de nivel de ruido, utilizadas para elegir el adecuado
al magnetograma. El significado de cada una de las curvas es andlogo al
explicado para la figura 6.7. Los paneles de la figura 6.8 corresponden a
niveles de ruido alrededor de U: (a) 1.2 o, (b) 1.3 0, (¢) 1.5 0y (d) 1.6
o del magnetograma original. Cuando el nivel de ruido es menor que U,
las distribuciones de los magnetogramas resultantes poseen valores ligera-
mente superiores a los de la diferencia H-G, de modo que se conservan
mas valores pequenos de senal magnética que en la estimacién dada por la
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6. Estudio de los puntos brillantes

diferencia H-G. Sin embargo, para los valores de nivel de ruido mayores
que U, se aprecia una pérdida de senal mayor de la deseada. Todo esto
se aprecia también en los correspondientes magnetogramas resultantes.
Cuando se utilizan niveles de ruido inferiores a U se obtienen imagenes en
las que aun se aprecian indicios de ruido. Pero cuando se utilizan niveles
de ruido mayores que U, lo que se aprecia es cierta pérdida de estructuras
magnéticas y por tanto, se pone de manifiesto la posible eliminacion de
senal real.

Al desestimar los valores inferiores al del nivel umbral, por considerar
que corresponden a senal de ruido, seguramente también se estdn recha-
zando valores de naturaleza magnética. La senal magnética por debajo
del umbral puede deberse a campos débiles, a la compensacién de las dos
polaridades dentro de un mismo pixel o a ambos motivos a la vez.

En Berger y Title (2001) se define el nivel de ruido para magnetogra-
mas obtenidos también a través del SOUP, como la FWHM del ajuste de
la funcion gausiana a la distribucién de valores de la senal magnética. De
esta forma, obtienen un nivel de ruido en el rango de 120 a 160 G para
magnetogramas individuales tomados en excelentes condiciones de seeing,
y un nivel de ruido de aproximadamente 60 G para el promedio tempo-
ral de 3 magnetogramas consecutivos. A pesar de haber sido tomados a
través del SOUP, los magnetogramas individuales no se obtienen con el
mismo procedimiento que los estudiados en este trabajo, de modo que el
valor del nivel de ruido no puede ser comparado directamente. Sin em-
bargo, se utiliza el mismo parametro (la FWHM de la funcién gausiana
que se ajusta al histograma del magnetograma original) que el utilizado
en el presente trabajo para estimar el valor del nivel de ruido de la imagen.

Correspondencia de GBPs en el magnetograma

La deteccion de las estructuras magnéticas se realiza sobre el magne-
tograma tratado de ruido y con los valores en unidades de Gauss. Para
ello, se localizan en él las posiciones de las estructuras seleccionadas como
BPs en G-band. Las posiciones de los BPs seleccionados se obtienen a
partir del mapa y del listado proporcionado por el método de seleccién ex-
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Figura 6.8: Distribucién de valores de densidad de flujo magnético (H, linea negra
continua) considerando otros valores de niveles de ruido ((a) 1.2 o, (b) 1.3 0, (c) 1.5 ¢
y (d) 1.6 o), ajuste gausiano para la distribucién de ruido (G, linea violeta de trazos
y puntos), diferencia de la distribucién de densidad de flujo magnético menos el ajuste
gausiano (H-G, linea verde de trazos) y distribucién del magnetograma tratado de ruido

(linea rosada de puntos).
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plicado en el apartado §6.2.1. Sin embargo, debe tenerse en cuenta que las
imagenes en ambos canales no estan perfectamente alineadas ni presentan
la misma escala espacial. Por tanto, en primer lugar, la imagen del mapa
de BPs seleccionados debe ser alineada con el magnetograma. Para ello, se
escala la imagen del mapa respecto al magnetograma, teniendo en cuenta
sus distintas escalas espaciales. Luego se alinea y se recorta para que los
campos coincidan en ambas imagenes. Por tltimo, se construye una nue-
va tabla para los elementos seleccionados con las nuevas posiciones en el
mapa reescalado, correspondientes a la escala espacial del magnetograma.

El alineamiento se realiza cuidadosamente utilizando las estructuras
magnéticas. Sin embargo, existe el inconveniente de que las imégenes
restauradas en ambos canales presentan pequenos desplazamientos para
las estructuras que representan la misma manifestacién. El motivo fun-
damental es la diferencia entre los periodos temporales empleados en las
restauraciones de ambas. La imagen en G-band ha sido restaurada a partir
de imégenes obtenidas en un intervalo de tiempo de aproximadamente 15
segundos, y el magnetograma es el resultado de las imagenes obtenidas en
un periodo de en torno a un minuto. Los BPs son practicamente invaria-
bles para la resolucién de las iméagenes en G-band durante 15 segundos,
pero un minuto supone cambios significativos en la evolucién de las estruc-
turas solares, lo que produce pérdida de sensibilidad en el magnetograma.
Ademds, las imédgenes utilizadas para la creacién del magnetograma no
han sido tratadas del procesado posterior a la restauracién a través del
cédigo (MOMEBD para el magnetograma y MFBD para la imagen en G-
band), en el que se elimina el efecto de la distorsién residual (de-stretching)
y las perturbaciones en alta frecuencia temporal. Por otra parte, debido a
que las restauraciones de ambas imagenes se han realizado por separado,
hace que las pequenas porciones de imagenes utilizadas en la restauracién,
a través del cédigo para cada canal, no sean necesariamente las mismas
y por ello, corrija el efecto de la atmésfera de distinta forma. Todo es-
to condiciona el alineamiento de las imagenes y, por tanto, la forma de
afrontar el estudio.

La figura 6.9 muestra los BPs seleccionados en G-band superpuestos al
magnetograma tratado tras el alineamiento. Debido a que el FOV de los
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Figura 6.9: Magnetograma tratado de ruido con los BPs seleccionados en G-band en
color anaranjado superpuestos. Fue tomado en torno a las 9:04:28 UT en el SST y es
casi simultdneo con las imagenes en G-band de la figura 6.1 y en Ca II H de la figura
6.2.

magnetogramas es menor que el de las imagenes en G-band, de los 893 BPs
detectados en G-band, se observan 626 superpuestos en el magnetograma
después del alineamiento. En la mayor parte de los casos, las estructuras
seleccionadas en G-band coinciden con estructuras visibles en el magne-
tograma. Sin embargo, en este tltimo se aprecian estructuras con senal
magnética tan intensa como las relacionadas con GBPs, que no poseen
estructura correspondiente en G-band. Ademds, algunas estructuras in-
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dividuales en el magnetograma coinciden con una cadena de varias en
G-band, lo cual se debe, independientemente de la naturaleza fisica del
proceso, a la menor escala de la imagen y al mayor tiempo de integracion
en la obtencién del magnetograma respecto de la imagen en G-band.

6.2.4. Densidad de flujo magnético en BPs

La determinacién de B correspondiente a cada uno de los GBPs de-
tectados presenta como principales inconvenientes la imprecision del ali-
neamiento entre la imagen en G-band y el magnetograma correspondiente
y la diferencia de forma y tamano para una misma estructura en sendas
imdagenes. Es por ello por lo que se realizan diferentes aproximaciones. Por
un lado, se determina B en la posicion correspondiente a los centroides de
las posiciones de las estructuras seleccionadas en G-band (Bgept). También
se obtiene como el maximo de los valores de B encerrados en un cuadra-
do de area igual al drea del correspondiente BP, centrado en el centroide
(Bmaz)- Por ultimo, se determina el promedio de B encerrada en cada uno
de los cuadradados mencionados antes, considerando sélo las posiciones
donde existe sefial (B).

Densidad de flujo magnético en los centroides de los BPs (Bc:)

Una primera estimacion de las densidades de flujos magnéticos corres-
pondientes a los BPs seleccionados en la imagen de G-band se realiza en las
posiciones pertenecientes a los centroides de dichas estructuras obtenidas
a partir de las posiciones correspondientes a la imagen en G-band. En
la figura 6.10 se observan las posiciones de los centroides de los BPs se-
leccionados en G-band superpuestos al magnetograma. Se aprecia que,
para algunas estructuras, los centroides de los GBPs estdn ligeramente
desplazados respecto de las correspondientes estructuras del magnetogra-
ma, debido a lo sugerido anteriormente.

La relacién entre Isy y Beent para cada BP se muestra en el panel (a)
de la figura 6.14. De los 626 GBPs pertenecientes al campo del magne-
tograma, solo 365 poseen senal de B..,; asociada. Se aprecia una disper-
sién bastante alta (r? ~ 0.3, siendo r el coeficiente de correlacién de la
regresion lineal) con una concentraciéon importante para los valores més
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[oreseq]
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Figura 6.10: Posiciones de los centroides de los GBPs en anaranjado superpuestos al
magnetograma del SST.

pequenos tanto en intensidad como en flujo. Debido a los inconvenientes
comentados a la hora de alinear la imagen en G-band y el magnetograma,
los centroides de los GBPs en ocasiones corresponden en el magnetograma
a posiciones desplazadas en las que no existe senal o ésta es muy débil.
Ademas, a causa de la pérdida de sensibilidad, la senal del magnetograma
estd devaluada.
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Densidad de flujo magnético maximo alrededor de los centroides
de los BPs (Bpax)

Las densidades de flujos magnéticos relacionadas con los BPs selec-
cionados también pueden aproximarse considerando el valor maximo de
B en un cuadrado del tamano del correspondiente BP en torno a la posi-
cién del centroide. La figura 6.11 muestra las posiciones de estos maximos
superpuestas al magnetograma. A simple vista, parece existir mejor corre-
lacién entre estas posiciones y las estructuras magnéticas, que la observada
en la figura 6.10 para las posiciones de los centriodes. El panel (b) de la
figura 6.14 presenta la relacion entre Isy y B para todos los GBPs
seleccionados. Existen 558 puntos correspondientes a GBPs con senal de
Binaz significativa. La dispersién es menor (72 ~ 0.4) que la obtenida an-
teriormente para la estimacion de Bgep:. Este método de determinar B
favorece la obtencién de valores pertenecientes a las estructuras, es decir,
donde existe senial. Sin embargo, en unas pocas ocasiones, a dos GBPs
distintos les corresponde el mismo punto en el magnetograma y por tanto,
la misma senal magnética. Esto sucede como consecuencia de que los co-
rrespondientes cuadrados poseen bordes comunes y el maximo de B para
ambos se sitia en el mismo punto de estos bordes. En la figura 6.12 se
observa el magnetograma con los cuadrados y la posicion de B4, corres-
pondiente para cada GBP.

La figura 6.13 muestra el desplazamiento existente entre las posiciones
correspondientes a By, respecto de la posicién del centroide perteneciente
a cada uno de los GBPs. En general, se observa una tendencia a desplaza-
mientos menores a 0.”1. Debe tenerse en cuenta que el tamano de las
estructuras condiciona el de los cuadrados, y por tanto, los valores de
estos desplazamientos estan limitados.

Densidad de flujo magnético promedio (B)

Finalmente, la densidad de flujo magnético asociada a los GBPs selec-
cionados también puede estimarse determinando el promedio de B conteni-
da en los cuadrados anteriores, considerando tan solo las posiciones donde
existe senal. Esta estimacién para B aporta un valor mas significativo que
los anteriores, puesto que se considera el BP como un objeto extenso y
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Figura 6.11: En anaranjado, posiciones de By,q. correspondientes a los GBPs selec-
cionados, superpuestos al magnetograma.

no como un solo punto matematico, que puede llegar a tomar un area
proxima a la correspondiente en G-band. Al tratarse de un promedio, los
valores de B obtenidos son menores que los de Beent ¥ Bmaz-

La relacién entre B e I,y en este caso, para cada GBP, se muestra en
el panel (c) de la figura 6.14. El nimero de puntos con senal magnética
importante es 558, igual que el obtenido en la estimacién anterior de B,,qz-
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[orcseg]
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Figura 6.12: En amarillo, posiciones de By, correspondientes a los GBPs selecciona-
dos, y en rojo, los cuadrados en los que se determina B4z, superpuestos al magnetogra-
ma.

La dispersién (r? ~ 0.4) es menor que la correspondiente a Beep; y similar

a la de Baz-

La distribucién de B se representa en la figura 6.15. La mayor parte
de los puntos (= 57%) se encuentra entre ~ 100 y ~ 150 G, aunque
los valores se distribuyen entre ~ 98 y ~ 1173 G, con una concentracion
méxima en torno a 100 G. Diversos estudios identifican los BPs con las
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Figura 6.13: Distancia y direccién de los centros gravitacionales de la densidad de
flujo magnético contenidas en cada cuadrado respecto del correspondiente centriode.

concentraciones magnéticas de kG deducidas de medidas polarimétricas.
Por ejemplo, recientemente, en Lagg et &l. (2010) encuentran BPs con
seniales de campo magnético por encima de 1 kG, a partir de datos de
IMaX. Por tanto, parece que los valores de flujo magnético asociados a
BPs estimados en este trabajo estdan por debajo de los valores mayor-
mente reconocidos en un orden de magnitud. El principal motivo de esta
diferencia es que los magnetogramas no son buenos trazadores de las con-
centraciones de flujo magnético de pequena escala. Esto sucede especial-
mente debido a la pérdida de sensibilidad del magnetograma. Reiterando
lo expuesto previamente, durante el tiempo requerido para la obtencién
de imagenes necesarias para la construccién del magnetograma, las princi-
pales caracteristicas de los BPs han evolucionado sustancialmente para la
resolucién utilizada, y por tanto, el magnetograma ofrece un promedio de
esa evolucion. Ademds, las pequenas estructuras estan bastante afectadas
de la cancelacion, al menos en parte, de polaridades opuestas dentro de
un mismo elemento de resolucién. También influyen las limitaciones de
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Figura 6.14: Relaciones entre B e .o para los GBPs en las tres estimaciones real-
izadas: B en el centroide (Becent, panel (a)), méximo de B en un cuadrado alrededor d_el
centroide (Bmasz panel (b)) y B promedio en un cuadrado alrededor del centroide (B,
panel (c)).

los métodos para la obtencién de B. Estas limitaciones se deben principal-
mente a la imprecision en la correlacion entre GBPs y las correspondientes
estructuras del magnetograma.
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Figura 6.15: Distribucién de valores de B correspondientes a los GBPs seleccionados.

6.2.5. Comparacion con los datos obtenidos por Hinode

Para comparar con los datos obtenidos por Hinode, se ha realizado el
mismo procedimiento descrito anteriormente con las imagenes en G-band
del SST correspondientes al FOVgsr_ finode- Para obtener este FOV en
el magnetograma del SST se alinea éste con el de Hinode, continuando
el proceso realizado en el apartado §6.2.2. A continuacion se selecciona el
FOV de Hinode, no solo en el magnetograma, sino también en la imagen
en G-band y en la del mapa de estructuras seleccionadas. A partir del ma-
pa se construye una nueva tabla con las nuevas posiciones de estructuras
seleccionadas presentes en la imagen correspondiente al FOVssr_ minode-
En la figura 6.16 se observan el magnetograma del SST correspondiente al
FOVsst—finode (izquierda) y el de Hinode (derecha) con las posiciones de
los correspondientes BPs seleccionados en G-band del SST superpuestos.
Se aprecia una buena correspondencia en ambos casos y una mayor abun-
dancia de manifestaciones magnéticas en el magnetograma del SST res-
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pecto del de Hinode.

El magnetograma de Hinode ha sido tratado con el mismo procedimien-
to post-facto que el del SST. En primer lugar, se tienen en cuenta sélo los
pixeles con senal magnética por encima de 3 o de los valores originales. A
continuacion, los valores en Gauss se obtuvieron utilizando, en la ecuacién
6.2, el factor derivado de Chae et 4l. (2007) mediante la comparacién de
datos simultdneos obtenidos a partir del SOT/SP y el SOT/NFI para la
linea de Fe I. Las dos lineas espectrales (Mg I en el magnetograma y Fe I
para la obtencién del factor) poseen distintas sensibilidades con el campo
magnético, y ademdas proporcionan informacién de éste correspondiente a
la cromosfera y la fotosfera, respectivamente. Sin embargo, los valores en
unidades de Gauss obtenidos se consideran una buena aproximacién para
B.

Para la comparacién de la densidad de flujo magnético obtenida en
el FOVssT— Hinode € Tealizan los tres procedimientos explicados anterior-
mente con ambos magnetogramas.

Densidad de flujo magnético en los centroides de los BPs (B.c:)

La figura 6.17 presenta las posiciones de los centroides de los BPs
seleccionados en G-band correspondientes al FOVssr_ Hinode SObre cada
uno de los magnetogramas. Las posiciones de los centroides corresponden
bastante bien con las regiones magnéticas. La relacion entre I v Beent de
cada uno de estos BPs se representa en los paneles superiores de la figura
6.18 ((a) para el magnetograma del SST en el FOVssr—finode y (b) para
el magnetograma de Hinode). Destaca una mayor correspondencia entre
las estructuras encontradas en G-band y el magnetograma del SST, que
en el de Hinode (93 y 25 puntos, respectivamente) y que en el primero se
obtienen valores mayores para Beept (hasta ~ 900 G en el del SST y =~
300 G en el de Hinode). También se aprecia una mayor concentracién de
puntos para valores de Iy y Beent bajos y una dispersiéon menor para los
datos del SST (r? ~ 0.3) respecto de los de Hinode (r? =~ 0.2).
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Figura 6.16: GBPs en anaranjado superpuestos al magnetograma del SST con el
FOVssr—Hinode (figura izquierda) y al magnetograma de Hinode (figura derecha).

Densidad de flujo magnético maximo alrededor de los centroides
de los BPs (Bjaz)

En la figura 6.19 se presentan los magnetogramas con el FOVssr_ Hinode
y, sobre ellos, las posiciones correspondientes a los maximos de densidad
de flujo contenidos en cuadrados del tamano de cada uno de los BPs,
alrededor de los mismos. Nuevamente, al igual que para el caso del mag-
netograma del SST total, algunas de estas posiciones son coincidentes para
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Figura 6.17: Centroides de los GBPs en anaranjado, superpuestos al magnetograma

del SST con el FOVssr—Hinode (figura izquierda) y al magnetograma de Hinode (figura
derecha).

varios BPs. En la figura 6.20 se presentan los cuadrados correspondien-
tes para cada BP y la posicion de B4, contenida en el interior de cada
cuadrado. Los desplazamientos de las posiciones de B4, respecto de los
centroides se representan en la figura 6.21, en la que, a grandes rasgos, no
se aprecia ninguna direccién de desplazamiento privilegiada en ninguno de
los dos casos.
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Figura 6.18: Relaciones entre B e Is. para los GBPs en el FOVssT—Hinode en el
magnetograma del SST (figuras de la izquierda) y en el de Hinode (figuras de la derecha),
para las tres estimaciones realizadas: B en el centroide (paneles (a) y (b)), miximo de B
en un cuadrado alrededor del centroide (paneles (c) y (d)) y B promedio en un cuadrado
alrededor del centroide (paneles (e) y (f)).
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Figura 6.19: En anaranjado, posiciones de Byq. correspondientes a los GBPs selec-
cionados, superpuestos al magnetograma del SST con el FOVssr— inode (figura izquier-
da), y al magnetograma de Hinode (figura derecha).

La relacion entre I, v B para cada BP se representa en los pa-
neles centrales de la figura 6.18 ((c) para el magnetograma del SST en el
FOVssr—Hinode v (d) para el magnetograma de Hinode). Son muy simila-
res en ambos casos con las obtenidas para el estudio de B¢yt Por un lado,
se encuentran mayor niimero de puntos con senal magnética e I asociada
para los datos del SST (124 puntos) que para los de Hinode (63 puntos).
Ademads, la correlaciéon presenta menor dispersiéon para el grafico corres-

156



6.2. Anélisis de datos y resultados
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Figura 6.20: En rojo, cuadrados del tamaiio de cada BPs alrededor de la posicién del
respectivo centroide, y en amarillo, las posicines de los B.qz correspondientes, sobre
los magnetogramas del SST con el FOVssr—Hinode (izquierda) y de Hinode (derecha).

pondiente al magnetograma del SST (r? ~ 0.4) que al de Hinode (r? ~
0.3). Nuevamente dominan los valores de Bj,q, bajos, especialmente para
los datos de Hinode, cuyo méaximo se encuentra préximo a 400G, mientras
que para los del SST llegan hasta casi 1 kG.
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Figura 6.21: Desplazamientos en coordenadas polares de las posiciones de centroides
de los GBPs y las correspondientes a Bpqx para el magnetograma del SST con el
FOVssr—Hinode (figura izquierda) y para el magnetograma de Hinode (figura derecha).

Densidad de flujo magnético promedio (B)

La densidad de flujo magnético promedio se calcula para los cuadra-
dos en torno a cada uno de los centroides de los BPs, observados en la
figura 6.20. En los paneles inferiores de la figura 6.18 ((e) para el mag-
netograma del SST en el FOVssr—finode y (f) para el magnetograma de
Hinode) se presentan las relaciones entre I, y B. Andlogamente a las dos
estimaciones anteriores, se encuentran mayor cantidad de puntos correla-
cionados entre I, y B para los datos del SST (124 puntos) que para los
de Hinode (63 puntos). La dispersiéon de puntos es menor para los datos
del SST (r? ~ 0.4) que para los de Hinode (r? ~ 0.2). Los datos de Hinode
presentan valores menores de B, incluso menores que los obtenidos para
Beent ¥ Binaz, tal como sucede con los datos del SST.

Las distribuciones de valores de B se representan en la figura 6.22.
Para el magnetograma del SST se observa una abundancia maxima en
torno a ~ 100 G con valores que se distribuyen entre ~ 74 y ~ 618 G, con
el 75 % de los puntos en el rango entre ~ 50 y ~ 150 G. Para el magne-
tograma de Hinode se obtiene una distribucion de valores entre ~ 100 y
~ 236 G, con un 62 % de los puntos en torno al maximo, que es también
~ 100 G. De forma andloga al estudio del campo completo del SST, estos
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valores suponen una subestimacién de la densidad de flujo magnético, por
los motivos ya expuestos.
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Figura 6.22: Distribucién de B correspondientes a los GBPs seleccionados para el
magnetograma del SST en el FOVssr—_minode (figura izquierda) y para el de Hinode
(figura derecha).

6.3. Conclusiones

En la tabla 6.2 se resumen los principales resultados obtenidos para la
FCS, los tamanos y las intensidades escaladas correspondientes a los BPs
detectados en la imagen en G-band del SST para el FOV total y para el
FOVgsr_Hinode- También se anaden los correspondientes a la imagen de
CN-band de Hinode obtenidos en Balmaceda et al. (2009).

La superficie cubierta por los BPs en la imagen G-band para el campo
total observado con el SST es de 0.57 %. Este valor es considerablemente
menor que el 0.89% encontrado por Sanchez Almeida et &l. (2010) uti-
lizando el mismo material observacional pero con un método de deteccién
més elaborado. Ambos valores hay que considerarlos como estimaciones
de una cota inferior del pardmetro FCS, a mejorar conforme se vayan
perfeccionando los medios de observacion y de reduccién de datos. El re-
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Tabla 6.2: Resumen de los resultados obtenidos para los BPs seleccionados en la
imagen en G-band tomada por el SST con el FOV total y con el FOVssr— Hinode-
También aparecen los resultados obtenidos en Balmaceda et al. (2009) correspondientes
a la imagen en CN-band de Hinode.

. G-band (SST) .
Filtro G-band (SST) en el FOVssr mimone CN-band (Hinode)
FCS (%) 0.57 0.52 0.22
Area tipica 0.027 0.016 0.06
(arcseg®)

Rango del 0.002 0.001 0.02
area (arcseg?) 0.118 0.070 0.17
Didmetro 0.174 0.138 0.27
tipico (")

Rango del 0.054 0.038 0.15
didmetro (") 0.387 0.300 0.46
Intensidad 0.904 1.043 0.90-1.04
escalada tipica

Rango de la 0.804 0.893 0.70
intensidad 2.048 1.884 1.26

conocimiento de pequenas estructuras estd condicionado por la resolucién
de la imagen, el contraste de las estructuras y el método de deteccién. En
la resolucion de la imagen influyen la apertura del telescopio y la eficiencia
del método de reconstruccién de imagenes compensando las aberraciones
instrumentales y de la atmésfera. Los cédigos de restauracion basados en
deconvolucion ciega, utilizados en estos trabajos, han permitido aumentar
la resolucién efectiva de la imagen y aumentar su contraste en unos cuan-
tos puntos percentiles, pero todavia no se han logrado alcanzar los valores
de contraste que se obtienen de las simulaciones MHD de la granulacién,
como por ejemplo, las de Vogler y Schiissler (2007). Scharmer et &l. (2010)
atribuyen dicha limitacion a la luz difusa proveniente de la atmosfera y
telescopio o, equivalentemente, a la ausencia de polinomios de alto orden
en la parametrizacién del frente de ondas aberrado en el programa de
restauracion. Asi pues, superar este déficit de contraste implicard mejorar
los métodos matemédticos para la reconstruccién de imagenes. Por otra
parte, la diferencia considerable entre los valores de FCS (0.5 % y 0.89 %)
encontrados en Sanchez Almeida et al. (2004) y Sanchez Almeida et al.
(2010), respectivamente, se debe a una mejora de calidad de imégenes ob-
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servadas pero, sobre todo, refleja las mejoras introducidas en el método
de deteccion.

En resumen, las limitaciones descritas en nuestras medidas afectan
principalmente al censo de BPs detectados y al area de superficie solar que
cubren. Asimismo, las estadisticas de tamanos, brillos y senal magnética se
pueden ver afectadas, aunque principalmente en las escalas espaciales mas
pequenas. A pesar de ello, nuestros resultados consolidan la certeza sobre
la importancia del magnetismo en las zonas supuestamente no magnéticas

del Sol.

La imagen en G-band del SST correspondiente al FOVgs7_ trinode Pro-
porciona una FCS de 0.52 %, superior a la obtenida en la imagen en CN-
band de Hinode (0.22 %). El resultado se debe a la mayor resolucién de la
imagen del SST respecto de la de Hinode y al método de deteccién mas
eficiente utilizado para la imagen en G-band respecto del usado en la de
CN-band. También intervienen factores como el hecho de que en G-band
y en CN-band se observan las estructuras en diferentes alturas. Por estas
mismas razones, en G-band se obtienen tamanos menores e intensidades
ligeramente superiorres a las mismas magnitudes medidas en CN-band.

En la tabla 6.3, se resumen los principales resultados obtenidos para
la densidad de flujo magnético en cada uno de los casos estudiados.

Tabla 6.3: Resumen de los resultados obtenidos para la densidad de flujo magnético
en los GBPs mediante el magnetograma del SST con el campo completo y con el
FOVssr—Hinode (considerando las estructuras seleccionadas en G-band) y mediante
el magnetograma de Hinode (considerando las estructuras seleccionadas en G-band y
CN-band).

§ST SST Hinode Hinode
Magnetograma, (FOVssT—Hinode) (FOVssT—Hinode)
(G-band) (G-band) (G-band) (CN-band)
B tipico (G) 100 100 100 90
98 74 100 80
Rango de B (G) | 79 618 236 145

La resolucién y la escala de las imagenes también son decisivas en los
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resultados obtenidos para las medidas de densidades de flujos magnéticos.
En el magnetograma del SST son perceptibles estructuras méas pequenas
que en el de Hinode, y ademads, existen menos cancelaciones de polari-
dades opuestas dentro del mismo elemento de resolucién. De ahi que en el

magnetograma del SST se aprecian mayor cantidad de estructuras que en
el de Hinode.

La mayor parte de los GBPs con sefial magnética significativa posee
valores de I y B bajos dentro del rango general. Los valores de la den-
sidad de flujo magnético obtenidos quedan por debajo de los valores mas
precisos medidos a partir de técnicas polarimétricas. El motivo es que los
magnetogramas no son buenos indicadores de las concentraciones de flu-
jo magnético de pequenas estructuras. Esto se debe principalmente a la
pérdida de sensibilidad ocasionada por el tiempo requerido en la toma
de imagenes, y a la importancia de la cancelacién de polaridades opuestas
dentro de un mismo elemento de resolucién, para las pequenas estructuras.
A pesar de todo, la mayor parte de las estructuras detectadas a partir de
su intensidad en G-band presentan senal magnética significativa asociada.
Esta relacién es mas evidente para los resultados obtenidos a partir del
magnetograma del SST que de los de Hinode. Ademaés, el minimo de Igy
perteneciente a estructuras detectadas en los magnetogramas es ligera-
mente inferior para los datos del SST. Esto esta vinculado principalmente
con el hecho de que en el magnetograma de Hinode solo se detectan los
BPs més intensos, debido a su menor calidad con respecto al del SST.
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Otros resultados derivados del
estudio de puntos brillantes

En este capitulo se describen varios estudios y resultados obtenidos a
partir del andlisis de los puntos brillantes con datos procedentes de las
campanas observacionales de los anos 2005, 2006 y 2007 en el SST.

Con los datos de 2005 se presentan perfiles de intensidad a través de
cortes en las imagenes de G-band y G-continuum, en los que que se pone
de manifiesto la razon por la que es preferible el estudio de BPs en la
primera respecto de la segunda de estas longitudes de onda. Estos datos
también se utilizan para determinar la FCS por BPs en una zona préxima
al centro del disco solar. Los datos de 2006 se utilizan para analizar la CLV
del FCS por BPs. Finalmente, se presenta el descubrimiento de vértices de
pequena escala trazados por el movimiento de BPs y el estudio de algunas
de sus propiedades, a partir de los datos obtenidos en 2007.

7.1. Contraste de intensidad de puntos brillantes
en G-band y G-continuum

Ademas de los aqui presentados, numerosos estudios de BPs se realizan
a partir de imdgenes en G-band, puesto que en esta banda se observan mas
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brillantes (ver apartados §1.4.1 y §1.4.2). En este apartado se estudian
los contrastes de intensidad en G-band y G-continuum y la comparacién
entre ambos. Este andlisis se realiza en imagenes simultaneas en G-band y
G-continuum tomadas el dia 11 de junio de 2005 alrededor de las 9:22:30
UT en una zona de Sol en calma situada cerca del centro del disco. En la
figura 7.1 se presentan las imagenes procesadas en G-band y G-continuum
simultdneas con las que se realiza el andlisis presentado a continuacion.

[arcseq]

[arcseq] [arcseq]

Figura 7.1: Imégenes en G-band (izquierda) y G-continuum (derecha) simultdneas y
para el mismo FOV correspondientes al 11 de junio de 2005 sobre las 9:22:30 UT en
una zona de Sol en calma préxima al centro del disco.

7.1.1. Analisis de datos y resultados

El analisis llevado a cabo se realiza a partir una serie de cortes hori-
zontales en las imégenes de G-band y G-continuum a través de zonas con
una alta concentracion de BPs. En la figura 7.2 se muestran los perfiles
de intensidad en algunos de los cortes normalizados a la intensidad media
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de la imagen en G-band (linea roja) y en G-continuum (linea azul). Tam-
bién se muestra la regién de la imagen en G-band y la linea horizontal
(en anaranjado) para la que se realizan estos perfiles. En todos los casos,
se obtienen valores muy similares de la intensidad normalizada en sendas
longitudes de onda en las estructuras granulares. Sin embargo, en las posi-
ciones correspondientes a los BPs, la intensidad normalizada en G-band
es en torno a un 17 % més alta que en G-continuum. Con esto se pone de
manifiesto la razén de la eleccién de G-band frente a G-continuum para la
seleccion de los BPs realizada a lo largo del presente trabajo. G-band es
la longitud de onda preferentemente utilizada para este propdésito, ya que
ademads de la evidencia de los BPs, presenta numerosas ventajas frente a
otras longitudes de onda (ver apartado §1.4.1).

2.0[

Intensidad normalizada

0.5 —

ool . . . . .
19 10 -8 6 4 _ 0 -2 -0 -8 -6 —4 -2 0
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2.0[
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Figura 7.2: A la izquierda, regiones analizadas (en G-band) y seccién longitudinal
(anaranjado) en la que se analizan los perfiles de intensidad. A la derecha, perfiles de
intensidad en G-band (rojo) y G-continuum (azul).
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7.2. Variacién del centro al limbo de la fracciéon
de superficie cubierta por puntos brillantes

En el apartado §6.2.1 se estudia la FCS por BPs para una imagen
del centro del disco solar. En la literatura existen estudios similares con
imagenes pertenecientes también al centro del disco, pero la observacién
de BPs fuera del centro del disco se complica, y por tanto, tambien su
estudio. En este apartado se analiza la FCS por BPs en diferentes posi-
ciones heliocéntricas p, obtenida en imagenes en G-band procedentes de
observaciones realizadas en la campana del afno 2006 en el SST. Con esto,
se realiza una descripcién observacional de la CLV de los BPs en regiones
de QS a través de un modelo que reproduce el comportamiento observado
(Bonet et 4al., 2011).

El anélisis es posible gracias a diferentes factores. Por un lado, el labo-
rioso método de deteccién supone una herramienta eficaz que proporciona
resultados fiables. Por otro, la alta resolucion de las imédgenes permite la
deteccion de estructuras no solo en el centro del disco, sino también en
posiciones mas préximas al limbo. La uniformidad en la calidad del con-
junto de imagenes de todas las series también propicia el andlisis, pues
fueron tomadas todas el mismo dia en un corto intervalo de tiempo (=
2 h) con buenas condiciones de observacién y han sido tratadas con el
mismo procedimiento de reduccién de datos y reconstruccion. Todo esto
favorece un estudio adecuado de la variacién de la FCS por BPs a lo largo
del disco.

7.2.1. Analisis de datos y resultados

Se ha medido la FCS ocupada por BPs en cada una de las ocho series de
iméagenes en G-band, correspondientes a diferentes posiciones heliocéntri-
cas u del disco. En cada serie, se elige la imagen de referencia atendiendo
al contraste, eligiendo la de mejor calidad en torno a la mitad de la serie.

La deteccién de BPs se ha realizado mediante un procedimiento simi-
lar al descrito en el apartado §6.2.1, pero con una mejora significativa. En
lugar de un tnico nivel de saturacién de la imagen de referencia, el proceso
se lleva a cabo para dos niveles diferentes en la presentacién por pantalla:
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bajo contraste para seleccionar los BPs mas brillantes y evidentes, y alto
contraste para identificar las estructuras més débiles (para més detalles
véase Sanchez Almeida et al. (2010)). Este método es bastante tedioso en
su aplicacion, pero ofrece resultados fiables.

El area ocupada por los BPs se calcula como el ntimero de pixeles en
las estructuras segmentadas correspondientes a los BPs seleccionados. La
relacion entre esta area y el niimero total de pixeles de la imagen propor-
ciona la FCS. La FCS obtenida asi para cada posicién u, se muestra en
la tabla 7.1. Estos valores deben ser considerados como limites inferiores,
debido principalmente a tres razones: (1) sélo se incluyen los BPs seguros,
(2) el nimero de detecciones aumenta con la resolucién angular, que es
finita y (3) el algoritmo de segmentacién subestima el drea cubierta por
los BPs grandes (Sdnchez Almeida et 4l., 2010). Por otra parte, los valores
correspondientes al centro del disco concuerdan con el obtenido a partir de
una imagen de calidad similar utilizando el mismo método (0.9 %; Sanchez
Almeida et 4l., 2010), mientras que son superiores a la obtenida para una
imagen de calidad inferior y un método similar menos desarrollado (0.5 %;
Sénchez Almeida et al., 2004). Todos estos resultados han sido obtenidos
con el mencionado método basado en la deteccién visual de forma interac-
tiva. Mediante algoritmos automaéticos, se consiguen valores de la FCS
similares al obtenido con el método interactivo menos desarrollado, pero
bastante menores que los alcanzados con el mas evolucionado (v.g., 0.6 %;
Bovelet y Wiehr, 2008).

FEn la figura 7.3 se muestran los valores de la FCS frente a la posicién p.
Las barras de error horizontales dan cuenta de que el FOV de cada imagen
no corresponde a un unico valor de pu, sino que alberga un pequeinio rango
de valores, mayor cuanto mas proximo al limbo. Ademads, existen varia-
ciones de magnetismo local y de calidad de la imagen a lo largo del FOV
que hacen que la detecciéon no sea homogénea, por lo que el FOV se ha
dividido en varios subcampos no superpuestos del mismo tamano. De esta
forma, las barras de error verticales representan la desviacion estandar de
los valores de las FCS de los subcampos respecto del valor correspondien-
te a la imagen completa. Estas barras de error son una estimacién del
error estadistico de la medida, no tienen en cuenta los errores sistematicos
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derivados de la subjetividad en la identificacion de BPs.
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Figura 7.3: Valores de la FCS correspondientes a los BPs seleccionados en cada una
de las posiciones p. Las barras de error horizontales dan cuenta de la extensién del
FOV en cada imagen y las barras de error verticales representan la desviacién estdndar
de los subcampos respecto del valor medio. Las tres curvas representan las tres solu-
ciones proporcionadas por el modelo: la linea continua, la de rayas y la de punto-raya
corresponden a los modelos a, b y ¢ de la tabla 7.2, respectivamente.

Existe una dependencia decreciente de los valores de la FCS segiin au-
menta la distancia al centro del disco, con valores de ~ 1% para el centro
y de ~ 0.2 % para p ~ 0.3. Este comportamiento es previsible a través de
la observacién de las imagenes. La apariencia de las mismas coincide con
la descrita por Carlsson et 4l. (2004) a partir de imagenes en G-band sin-
tetizadas mediante simulaciones de magnetoconveccion de alta resolucion.
Las iméagenes més préximas al limbo, muestran la estructura tridimen-
sional de los granulos, con bandas oscuras en el lado mas lejano, paredes
de granulacién brillante y faculas estriadas. En el centro del disco, los BPs
en G-band estdn rodeados por bandas oscuras.
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Tabla 7.1: Resumen de las caracteristicas de las series estudiadas y los correspondientes
resultados para la FCS.

Hora Hora N° de
S inicial final Duracién . L FCS [%)] c*
(UT) (UT) imdgs.
1 8:19:00 8:35:45 0:16:45 100 0.999 4+ 0.002 0.844+0.14 1.04£0.13
2 8:47:16 8:54:36 0:07:20 42 0.610 £ 0.028 0.36+0.13 1.16£0.18
3 8:56:41 9:12:58 0:16:17 98 0.582 £ 0.030  0.284+0.13 1.21£0.15
4 9:16:12 9:29:02 0:12:50 78 0.341 £ 0.065 0.1940.07 1.15£0.13
5  9:32:44 9:48:54 0:16:10 96 0.802 £ 0.027  0.834£0.20 1.10£0.15
6  9:49:53  10:06:25 0:16:32 98 0.995 £ 0.004 0.88+£0.10 1.05£0.15
7 10:09:02 10:23:13 0:14:11 86 0.926 + 0.013  0.584+0.15 1.13£0.16
8 10:27:03  10:31:50 0:04:47 28 0.527 £ 0.043  0.314+0.10 1.22£0.15

* C es la intensidad media de los BPs detectados relativa a la fotosfera media

Para describir la CLV observada, en Bonet et al. (2011) hemos desarro-
llado un modelo. En él se asume que los BPs magnéticos son depresiones
en la fotosfera solar media, con una profundidad [ respecto de la fotosfera
no magnética. En la figura 7.4(a) se representa la seccién vertical de una
concentracién magnética de anchura a, localizada a un angulo heliocéntri-
co 6, con una inclinacion ¢ respecto a la vertical local. Se asume que la
concentracién magnética se muestra brillante cuando la LOS alcanza su
fondo. Para una determinada configuracién de la concentracién (definida
por a, h y ¢), se muestra brillante (I # 0) solo para un rango limitado de
angulos heliocéntricos, i.e., © < 6 < O, tal como se indica en la figura
7.4(b). Estos dngulos extremos estén dados por:

tan © = tan ¢ + ; tan®' = tanp — (7.1)

hcos hcos’

con los limites naturales 0 < © < 90° y 0 < © < ©. Dado un &ngu-
lo heliocéntrico 6 dentro del intervalo propio (0’ ,0), la longitud de la
concentracion que es visible, [, resulta ser:

a

[ = —h|tanf —tany | . (7.2)
cos ¢

El FOV contiene un ntimero de esas concentraciones magnéticas idealiza-
das con diferentes propiedades, por lo que dentro de este modelo, la FCS es
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proporcional a la [ media promediada sobre el conjunto de concentraciones
magnéticas, (I):

FCS =f (I). (7.3)

El factor de escala f da cuenta del nimero de concentraciones por
unidad de superficie, el area de las concentraciones individuales, y posi-
blemente otros factores de orden unidad asociados con el hecho de que las
concentraciones magnéticas tienen una estructura tridimensional no in-
cluida en este modelo de 2 dimensiones. En este modelo se asume ademas
que todas las concentraciones poseen el mismo a y h, pero diferentes in-
clinaciones!, con ¢ siguiendo una distribucién uniforme de —¢qo a +@q
(po < 90°). Consecuentemente, el modelo depende de tres pardmetros,
h/a, o v af. No depende de h y a separadamente debido a que el fac-
tor af absorbe la dependencia de a con [ (ver ecuacién 7.3). Cuanta més
proximidad al limbo, se observan alturas més elevadas de la fotosfera. Este
hecho no contradice la suposicién de que h/a sea independiente del angulo
heliocéntrico, ya que se supone que este aumento sistematico hacia el lim-
bo afecta a la fotosfera globalmente y, por tanto, la profundidad relativa
h entre la concentracion y sus alrededores permanece sin cambios.

En definitiva, se trata de un modelo basico en 2 dimensiones que,
sin embargo, incluye todos los ingredientes fisicos considerados como res-
ponsables para que una concentracién magnética de kG se vea como una
estructura brillante en el disco solar.

El modelo se basa en un ajuste de minimos cuadrados no lineal y, por
tanto, sin solucién unica. El algoritmo calcula los minimos locales de la
funcién de mérito (x2), y si existen varias, los mejores pardmetros depen-
dientes de las condiciones iniciales. Las tres soluciones diferentes para las
que converge el algoritmo se presentan en la tabla 7.2 y se representan en
la figura 7.3.

De acuerdo con el modelo, solo se ve una porcion [ de la superficie
de los BPs, que es solo una fraccién de la superficie A de las estructuras

!Se considera una distribucién de inclinaciones porque la alternativa més simple
de asumir concentraciones magnéticas puramente verticales produce una CLV con un
descenso brusco para pequenas p, que no se observa.
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7.2 CLV de la FCS por BPs

Figura 7.4: (a) Seccién vertical del modelo de concentracién magnética utilizado (linea
continua gruesa). Representa una concentracién de ancho a, inclinada un dngulo ¢ con
respecto a la vertical local y observada a un angulo heliocéntrico 6. Los simbolos h y
[ son, respectivamente, la profundidad geométrica de la concentracién y la porciéon de
fondo accesible a la observacién. (b) Para un éngulo de inclinacién dado ¢, © y ©’
representan la dngulos de inclinacién extremos que nos permiten observar el fondo de la
concentraciéon magnética. El simbolo 4+ rodeado por una flecha entre las figuras muestra
el sentido de rotacién positivo empleado en las ecuaciones.

Tabla 7.2: Parametros de los mejores ajustes del modelo considerando los
ocho angulos heliocéntricos.

X h/a vo [°] af < A> soluciones [%)]
0.90-0.91 0,65+0,16 64+5 (9,7+£1,6)x10">  65.9 a 72.8
1.45-2.00 0,2940,01 1444 (8,040,3)x 1073 50.0 b 23.5
1.97-1.98 0434002 6+24 (88+03)x10"°  50.1 c 2.8

magnéticas (ver figura 7.4). Las dos cantidades concuerdan cuando la LOS
coincide con el eje de la concentracién, pero en general, A > [. En este mo-
delo, la fraccién de superficie real observada como BP resulta ser (I)/(A),
donde los corchetes dan cuenta del hecho de considerar un conjunto de
concentraciones magnéticas.

El modelo también se aplica considerando solo las seis posiciones he-
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liocéntricas mas préximas al centro del disco, ya que la identificacién de
BPs se dificulta con la proximidad al limbo. Los resultados obtenidos en
este caso se presentan en la tabla 7.3.

Tabla 7.3: Parametros de los mejores ajustes del modelo considerando los
seis campos mas proximos al centro.

X2 h/a vo [°] af < A > soluciones [%]
0.47 33116 52+1 (47+24)x102 590 d 395
0.51-0.52 0,46 + 0,04 7429 (8,9+0,4) x 1073 50.1 e 29.9
0.54 0,59+0,24 46+33 (9,7+1,6) x 1073 56.6 f 17.2
052  L114036 54+5 (15405 %1072  59.8 g 10.9

Las soluciones obtenidas por el modelo reproducen bastante bien el
comportamiento de la CLV de la FCS observada. Estas soluciones son
limitadas, pero parecen mostrar que los BPs son estructuras poco profun-
das (relacién profundidad-anchura de ~ 0.7 4+ 0.2) con un gran rango de
inclinaciones (= £70°).

La FCS es de interés entre otras cosas, porque determina la impor-
tancia que los campos magnéticos del Sol en calma pueden tener en las
variaciones de TSI, una influencia hasta ahora desconocida. La FCS me-
dida posee su maximo hacia el centro del disco, siendo éste el méaximo
contribuyente en la cobertura por BPs. Por tanto, cualquier papel que los
campos magnéticos del Sol en calma puedan tener en la TSI serd debido
al centro del disco. Encontramos que el 90 % de la TSI proviene de los
BPs con p > 0,5, y la mitad se debe a BPs con p > 0,8. Esta estimacién
se basa en asumir que el contraste de los BPs relativo a la intensidad me-
dia promediado sobre todas las longitudes de onda equivale al obtenido
en G-band. Es una suposicién adoptada por carecer de mas longitudes de
onda; sin embargo, nos ha permitido ofrecer una primera aproximacion
del efecto del QS sobre la TSI.

En este sentido, debemos destacar que la FCS se ha medido en G-band
porque las concentraciones magnéticas son particularmente evidentes en
esta longitud de onda. Por tanto, a lo largo del trabajo asumimos im-
plicitamente que la FCS es la misma en todas las longitudes de onda, i.e.,
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que el area cubierta por las concentraciones magnéticas no varia con la
longitud de onda. Esta hipotesis ain no se ha demostrado, sin embargo,
por el momento parece ser una hipotesis de trabajo razonable.

7.3. Vortices

Adema&s de los resultados obtenidos en el capitulo §6 a partir de los
datos de la campana observacional de 2007 en el SST, la alta resolucién y
calidad de dicho material propicié el descubrimiento y caracterizacién de
pequenos movimientos en vértice (remolinos) sobre la fotosfera solar. Para
ello, se utilizaron las dos series (serie 1 y serie 2) procesadas en G-band
(ver apartado §4.2.3 para informacién detallada de las mismas).

La existencia de los vortices habia sido anunciada por las teorias de
conveccién solar (v.g., Spruit et dl., 1990; van Ballegooijen et &l., 1998),
pero su observacién no habia sido posible debido al tamano de los re-
molinos y a las limitaciones de las observaciones anteriores. Este descubri-
miento desencadeno el estudio de caracteristicas y propiedades basado en
el comportamiento de estos movimientos a partir de diversos observables.

El plasma solar fotosférico se encuentra en constante evolucion, someti-
do principalmente por procesos convectivos. La interaccién entre los flujos
de plasma convectivos y los campos magnéticos dan lugar a la apariencia
y comportamiento de las estructuras solares en diversas escalas espaciales.
Cuando el plasma flotante caliente que llega a la superficie se eleva, libera
energia y entonces cae. De acuerdo con la teoria actual, estos movimien-
tos convectivos son conducidos por fuertes corrientes descendentes muy
localizadas en la superficie solar (v.g., Spruit et al., 1990). Las corrientes
descendentes son sumideros donde el plasma frio regresa al interior solar.
Debido a que la materia tiene momento angular con respecto al punto de
drenaje, debe girar cuando se acerca al sumidero, dando lugar a un flujo
de remolino (“efecto banera”). A pesar de que los movimientos en vortice
predichos por la teoria habian sido buscados repetidamente, no habian si-
do encontrados hasta ahora. Tan solo en Brandt et al. (1988) presentan el
mismo fendémeno, pero para un solo remolino y a una escala mucho mayor
(i.e., de tamano granular).
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7.3.1. Flujos de vortices convectivos en el Sol

En Bonet et 4l. (2008) describimos el descubrimiento de pequenos re-
molinos, con un tamano similar al de los huracanes terrestres (500 km).
Este descubrimiento observacional confirma una prediccion especifica de
la actual teoria de convecciéon solar, que habia permanecido esquivo hasta
el momento, después de décadas de biisqueda.

Detectamos estos vortices a través de movimientos propios de BPs
magnéticos, que siguen un recorrido en espiral en su trayectoria al ser
engullidos por una corriente descendente. A pesar de que los BPs se
ven borrosos frecuentemente debido al seeing, la alta resolucion de las
imégenes proporcionadas por el SST permite observar el fenémeno. Mien-
tras buscabamos propiedades de BPs en regiones de QS, encontramos que
algunos de ellos describen una espiral cuando se mueven en direccion a
la supuesta posicién de un sumidero. Destacamos que el movimiento en
vortice de las concentraciones magnéticas de la fotosfera puede tener un
gran impacto en si mismo, por ejemplo, en el calentamiento de la corona
solar. Las investigaciones previas de vértices fotosféricos fueron a menudo
motivadas por este interés. En la figura 7.5 se muestran las trayectorias
con el tiempo de hasta ocho BPs diferentes, que se mueven bajo la influen-
cia de un remolino concreto durante 5 minutos, con un simbolo diferente
para cada trayectoria.

El analisis realizado con las imégenes de la serie 2 ofrece 0.9 x 1072
vértices por Mm?, correspondiente a una densidad de d ~ 1.8 x 1073
vértices Mm ™2 min~!, con una duracién media del orden de 5 minutos.
La figura 7.6 muestra las posiciones de los remolinos encontrados, mar-
cados con simbolos de cruz cuando su movimiento se observa en sentido
antihorario y de circulo cuando es en sentido horario. Se obtiene que existe
aproximadamente la misma probabilidad de movimientos en sentido ho-
rario que en sentido antihorario. En Bonet et 4l. (2010), encuentran un
sentido preferente en la rotaciéon de los vortices detectados a partir de
imdagenes tomadas por el instrumento IMaX. Esta preferencia en el senti-
do de la rotacién seguramente es debida a la rotacién diferencial del Sol:
en sentido anti-horario en el hemisferio norte y en sentido horario en el
hemisferio sur. Por tanto, la inexistencia de un sentido de preferencia en
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Figura 7.5: (a) Espiral logarftmica (lineas sélidas) que se ajustan a las trayectorias de
seis BPs observados (simbolos). (b) Igual que (a), pero con un FOV el doble de grande
e incluyendo dos BPs adicionales (circulos rellenos) cuyas trayectorias no estédn bajo la
influencia del remolino, sino que siguen una linea intergranular cercana. El cuadrado en
(b) representa el FOV en (a).
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los vértices encontrados en nuestros datos parece un resultado especifico,
ya que pertenecen a una posicién del centro del disco, donde la influencia
de la rotacion diferencial es despreciable.

x [Mm]

Figura 7.6: Posiciones de los vértices detectados asociados a movimientos de BPs. Los
sfmbolos de cruz corresponden a movimientos en sentido antihorario, y los de circulo
a movimientos en sentido horario. La distribucién de los vortices parece senialar los
patrones granulares y supergranulares, seguramente debido al hecho de usar BPs como
trazadores de estos movimientos.

Los movimientos en vértice detectados no estan uniformemente dis-
tribuidos sobre la superficie, sino que parecen trazar la supergranulacién
y la mesogranulacion. Sin embargo, es bastante probable que esta distribu-
cién no sea una propiedad intrinseca de los remolinos, sino que mas bien se
deba al método de deteccién, basado en el movimiento de BPs, localizados
en los limites de estas celdas convectivas. Pero los movimientos en vortice
no estan unicamente asociados a los BPs. El hecho de haber utilizado
BPs como trazadores es debido a que al ser estos estructuras brillantes, el
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seguimiento de sus trayectorias es mas evidente que para el fondo granular
de las imédgenes. De hecho, en Bonet et al. (2010), asi como en los aparta-
dos siguientes de este capitulo, se muestra el analisis de movimientos en
vortice detectados mediante otros observables.

7.3.2. Evidencia de concentraciones magnéticas de pequena
escala arrastradas por el movimiento en vértice de
plasma fotosférico solar

En Balmaceda et 4l. (2010) examinamos movimientos en vértice a
través del seguimiento de BPs en diferentes capas atmosféricas solares.
Mediante el calculo de movimientos propios horizontales para las dos se-
ries de imégenes, detectamos un vértice cuyo centro parece ser el punto
de drenaje de las concentraciones magnéticas detectadas. El andlisis de
las imagenes en G-band del SST fueron complementadas con imagenes de
Hinode en otras longitudes de onda para estudiar el movimiento de una
estructura magnética con dos lébulos principales que rotan uno alrededor
del otro (ver figura 7.7), dando lugar a procesos de fragmentacién y fusién
de BPs, claramente discernibles en G-band.

Las series en G-band han permitido el anélisis de los movimientos pro-
pios horizontales de las estructuras presentes en el FOV. Estos movimien-
tos propios horizontales estdn dominados por flujos provenientes de even-
tos granulares explosivos, comunmente asociados con la mesogranulacién.
Estos movimientos también permiten la identificaciéon de dos fuertes su-
mideros en lineas intergranulares, que son los puntos de drenaje donde
convergen todos los vectores de velocidad horizontal préximos. Los dos
eventos de tipo voértice estudiados tienen una duracién mayor de 20 min-
utos.

La observacién de las trayectorias de las concentraciones magnéticas
arrastradas hacia el centro de los vértices conduce a pensar que estos even-
tos son el resultado de la evolucién estocastica de granulos, que permite a
los BPs acercarse a la influencia del vértice, aumentar su velocidad, y caer
en él. Estos movimientos de pequena escala podrian ser determinantes en
la evolucién de concentraciones magnéticas y su interaccién con el plas-
ma. Por lo tanto, podrian desempenar un papel en el calentamiento de
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la alta atmdsfera solar, al retorcer los tubos de flujo magnético y aumen-
tar la probabilidad de reconexiones magnéticas en capas mas altas de la
atmosfera solar.

08:40 0344 03:48 0852 0856 0200 05:04 09:08 08:12 08:16

r [aresac]

Bd - Z A0 1E A Z A0 1A A2 A0 1E 42N 014 A2 10 1G4 A2 DG4 1B 4 A2 0 164 A2 A0
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Figura 7.7: Movimiento en vértice de una estructura magnética con dos lébulos princi-
pales que rotan uno alrededor del otro. El movimiento fue observado el 29 de septiembre
de 2007 casi simultaneamente a través del SST en G-band y de Hinode en Mg I, CN-
band y Ca II H. Cada panel muestra el promedio de imédgenes durante 4 minutos, con
la hora inicial de cada intervalo indicada en la parte superior. Los BPs se detectan
en todos los filtergramas y son coespaciales con las estructuras magnéticas observadas
en los magnetogramas. Las escalas espaciales en ambos ejes estdn en segundos de arco
(FOV = 6" x5"). El circulo blanco en los paneles correspondientes a las 08:48, 08:52 y
08:56 UT muestra la posicion del vértice detectado.

7.3.3. Distribucién espacial y propiedades estadisticas de
movimientos en vértice convectivos de pequena es-
cala en una regién de Sol en calma

En Vargas Dominguez et &l. (2011) determinamos la ubicacién de mo-
vimientos en vortice de pequena escala mediante la estimaciéon de movi-
mientos propios horizontales de pequenas estructuras. Para ello se utilizan
periodos de 20 minutos correspondientes a las series 1 y 2. Los mapas de
velocidades horizontales muestran un patrén de flujos convergentes en pun-
tos centrales de intensas corrientes descendentes, donde el plasma regresa
al interior solar. También obtenemos los mapas de velocidades verticales
correspondientes a 20 minutos en cada una de las dos series. En ellos se
observan regiones de intensos flujos ascendentes pertenecientes a granulos
explosivos con velocidades de ~1 km s™', y sumideros con velocidades
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negativas de magnitud ~0.9 km s~

El campo medio de velocidades horizontales, muestra una diferencia
poco significativa entre el nimero de movimientos en vértice en sentido
antihorario respecto a los de sentido horario. Esto coincide con el resulta-
do expuesto en Bonet et al. (2008), realizado sobre el mismo conjunto de
datos, pero con distintos observables. En la figura 7.8 se muestra el campo
medio en G-band para las dos series (arriba la serie 1 y abajo la serie 2),
en el que se senalan con circulos los movimientos en vértice detectados
y en blanco las posiciones finales de los trazadores pasivos® arrastrados
por el campo medio. La densidad obtenida para estos eventos es de 2.8 x
1072 y 3.1 x 1072 vértices Mm ™2, lo que corresponde a 1.4 x 1073 y 1.6
x 1073 vértices Mm ™2 min~!, considerando el perfodo de 20 minutos de
duracién analizado para cada serie. Se observan, por tanto, mayor ntmero
de este tipo de movimientos obtenidos a través del analisis de velocidades
horizontales que los detectados mediante el seguimiento de BPs en Bonet
et 4l. (2008). Comparando las posiciones de los vértices encontrados en
ambos estudios se encuentra que existe un 68 % de coincidencia, y el 32 %
restante corresponde a movimientos detectados en Bonet et al. (2008) que
se encuentran en las proximidades de los eventos localizados en Vargas
Dominguez et &l. (2011), a menos de 2” desde el borde de las dreas cir-
culares senaladas. Sin embargo, el promedio temporal es muy similar en
ambos estudios. Debe tenerse en cuenta que en Vargas Dominguez et al.
(2011) se trabaja con el campo promedio de 20 minutos, de modo que
es probable que muchos de los eventos de corta duracién no se tienen en
cuenta.

Los tiempos de vida de estos movimientos son estimados en torno a
10-20 min, y la mayor parte de los vortices detectados poseen radios de
241 £ 25 km, algunos por encima de 400 km, pero sin superar nunca los
500 km.

Del mismo modo que en Bonet et 4l. (2008), los eventos detectados no
pueden considerarse homogéneamente distribuidos en el FOV, y parecen

2Comtnmente usados para trazar la evolucién de los movimientos del plasma (v.g.,
Mérquez et &l., 2006).
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Figura 7.8: De fondo, el promedio de 20 min de imdgenes en G-band para la serie 1
(arriba) y la serie 2 (abajo). En blanco se muestra la posicién final de los trazadores
pasivos conducidos por el campo medio calculado a partir de las velocidades horizontales.
En circulos estan las regiones en las que las velocidades horizontales estan convergiendo
en un punto central, inferido de los mapas de flujo. El tamano de los circulos indica
el drea que cubre el evento de remolino correspondiente. Los circulos rojos denotan
regiones peculiares con velocidades verticales que no se ajustan a los flujos de vortice.

Los circulos azules se refieren a movimientos en sentido horario y los amarillos en sentido
antihorario.
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senialar los patrones supergranular y mesogranular. Nuevamente desta-
camos la importancia de comprender los efectos de los movimientos en
voértice fotosféricos en la configuracion de campos magnéticos en su camino
hacia las capas atmosféricas solares altas.

7.4. Fraccion de superficie cubierta por puntos
brillantes en el centro del disco

En los apartados §7.2 y §6.2.1 se determina la FCS por BPs en imagenes
tomadas en las campanas observacionales del SST de 2006 y 2007, respecti-
vamente. Para el anio 2006 se tiene la FCS en distintas posiciones del disco
solar, incluido el centro, mientras que para el 2007 se tiene sélo la FCS
correspondiente al centro. En este apartado se muestra la FCS obtenida
para imagenes tomadas en el SST en el ano 2005 en el centro del disco

(n~1).

Las imagenes estudiadas corresponden al dia 13 de junio de 2005 en
una zona de Sol en calma, del que se poseen un total de 12 series en dife-
rentes posiciones del disco solar.

Se han elegido las dos series de imagenes mas préximas al centro del
disco. La serie 6 fue tomada entre las 10:17:40 y las 10:27:11 UT, corres-
ponde a p = 0.982 y estd compuesta por 28 imagenes. La serie 12 fue
tomada entre las 11:44:01 y las 11:48:15 UT, pertenece a u = 0.994 y
estd formada por 10 imagenes. La deteccién de BPs en las respectivas
imagenes de referencia se ha realizado a través del mismo método seguido
en el apartado §7.2.1 y conduce a los resultados mostrados en la tabla 7.4.

Tabla 7.4: Resumen de las caracteristicas de las series estudiadas y los correspondientes
resultados para la FCS pertenecientes al centro del disco para el ano 2005.

Hora Hora N° de
S inicial final Duracién ., W FCS [%]
(UT) (UT) iméags.
6 10:17:40 10:27:11 0:09:13 28 0.982 0.62
12 11:44:01 11:48:15 0:03:16 10 0.994 0.63
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Estos valores de FCS (0.62 %, 0.63 %) se encuentran por debajo del
obtenido en 2006 para el centro del disco (0.84 %, 0.88 %), usando el mis-
mo método con imagenes tomadas por el mismo instrumento, pero estas
ultimas con una escala espacial inferior. La FCS correspondiente para los
datos de 2007 descrita en el apartado §6.2.1 fue obtenida mediante un
método similar a los anteriores, pero menos desarrollado, consiguiendo un
valor de 0.57 %. Los datos de 2007 también fueron obtenidos con el mis-
mo instrumento que los anteriores, pero poseen una escala espacial ain
menor. Sin embargo, en Sanchez Almeida et al. (2010) encuentran un 0.9 %
de superficie cubierta por BPs con el material de 2007, a través del mismo
método de seleccion de estructuras que el utilizado sobre las imagenes de
2005 y 2006. Es evidente una vez més, reiterando los argumentos expuestos
en el capitulo anterior, que tanto la calidad de las imagenes como el méto-
do empleado para la deteccién de las estructuras influyen notablemente
sobre los resultados de la FCS. Por una parte, el método utilizado para
las imagenes de 2007 en el apartado §6.2.1 es el mismo que el utilizado en
Sénchez Almeida et 4l. (2004) con una imagen de escala espacial superior,
obteniendo una FCS ligeramente mayor para la de menor escala. Por otra
parte, para las imagenes de 2005 y 2006 se utiliza el mismo método que
en Sénchez Almeida et &l. (2010), basado en el anterior, pero mejorado
sustancialmente. Los resultados obtenidos con el método mas desarrollado
ofrecen valores de FCS mayores a los anteriores, aumentando conforme
disminuye la escala espacial correspondiente a las imagenes. Por tanto, se
pone de manifiesto la necesidad de desarrollar técnicas de deteccién ain
mas sofisticadas que reduzcan su dependencia en los resultados.

Los resultados parecen indicar un registro de estructuras mayor con-
forme aumenta la calidad de las observaciones. Sin embargo, no pueden
descartarse otros motivos relacionados con las diferencias en las condi-
ciones del Sol, como la coexistencia o no de zonas activas proximas y la
variacion del ciclo solar. En cualquier caso, se hace imprescindible mayor
cantidad de estudios idénticos para obtener una conclusion mas fiable.

El resultado general es la gran densidad de estructuras magnéticas en
regiones de Sol en calma. La existencia de pequenas estructuras fuera de
regiones activas era bien conocida de antemano, pero no asi esta presencia
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tan significativa en la superficie.

183






Conclusiones y trabajo futuro

El trabajo presentado se ha llevado a cabo a través del analisis del
contraste de intensidad de pequenas estructuras magnéticas de la fotosfe-
ra y de un estudio profundo de los puntos brillantes (BPs, Bright Points)
en G-band. En el primer caso se han utilizado imagenes del instrumento
MDI a bordo de SoHO y en el segundo, imagenes procedentes principal-
mente del SST, ademds de iméagenes de Hinode. Los datos del SST han
sido procesados mediante avanzadas técnicas de reconstruccion.

En primer lugar, se estudia la Variacién del Centro al Limbo (CLV,
Center-to-Limb- Variation) del contraste de intensidad de pequenas estruc-
turas magnéticas. Se analiza el efecto de la resolucién espacial con tres
conjuntos de imagenes y en tres rangos de concentraciones magnéticas
distintas, comparando su comportamiento en regiones activas y de Sol en
calma. El resultado general que se presenta es un aumento monétono del
centro al limbo hasta u ~ 0.3, descendiendo cuando existen valores para
i menores. Los resultados muestran ademas una pérdida de estructuras
con las resoluciones mas bajas, mostrando la evidencia de la necesidad de
alta resolucion.

Las imagenes tomadas en el SST pertenecen a las campanas obser-
vacionales de los anos 2005, 2006 y 2007, correspondientes a un periodo
préoximo a un minimo del ciclo de actividad solar. Los datos han sido proce-
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8. Conclusiones y trabajo futuro

sados mediante modernas técnicas para producir imagenes de alta calidad
con una resolucién excepcional préxima al limite de resolucion del telesco-
pio (071). Estas imédgenes han permitido el estudio de los BPs realizado,
principalmente en G-band, que ha sido complementado con resultados
obtenidos a través de imagenes en otras longitudes de onda procedentes
del instrumento SOT, a bordo del satélite espacial Hinode.

Mediante una exhaustiva deteccién de BPs en las imagenes de G-band,
se obtiene la densidad de estas estructuras en la superficie solar. El factor
de superficie cubierta (FCS, Fraction of Covered Surface) por los BPs en
G-band para regiones de Sol en calma préximas al centro del disco presenta
una gran densidad, en torno al ~ 1%. Los BPs detectados poseen un érea
tipica de 0.02 - 0.03 arcseg? y una intensidad escalada caracteristica de 0.9.
Mediante un magnetograma casi simultdneo a la imagen en G-band en la
que se realiza la deteccién de BPs, se concluye que la mayor parte de estos
poseen senal magnética asociada. Teniendo en cuenta la gran densidad de
BPs detectados, se sugiere la enorme importancia de la contribucién de
las pequenas estructuras al comportamiento magnético global.

Por otra parte, se demuestra empiricamente que los BPs ofrecen con-
trastes de intensidad mayores en G-band respecto a G-continuum. Tam-
bien se describe el comportamiennto de la CLV de la FCS por los BPs en
G-band como una funcién monétonomente decreciente hacia el limbo. A
partir del analisis de esta FCS se concluye la enorme importancia de los
BPs de las regiones de Sol en calma en el estudio de la Irradiancia Solar
Total (TSI, Total Solar Irradiance).

El descubrimiento de vértices de pequena escala a través de los mo-
vimientos propios de los BPs es un resultado insélito buscado durante
décadas que ha sido posible en gran medida gracias a las excelentes carac-
teristicas espaciales y temporales de las imagenes utilizadas. Del estudio
realizado mediante el movimiento de los BPs y el campo de velocidades
horizontales se deduce que los vortices poseen radios de ~ 241 km y tiem-
pos de vida mayores a 5 minutos. La densidad promedio de estos eventos
es de ~ 1.7 vértices Mm ™2 min~!, con idéntico niimero en ambos sentidos
de giro en las imégenes utilizadas, correspondientes al ecuador solar.
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Por 1ltimo, se realiza un andlisis de la FCS por BPs presentes en re-
giones de Sol en calma del centro del disco para tres anos consecutivos.
Las densidades obtenidas son bastante altas, lo que consolida la certeza
sobre la importancia del magnetismo en las regiones de Sol en calma.

La contribucion de resultados relacionados con este trabajo, a par-
tir de nuevos datos proporcionaran mas claves acerca de las estructuras
magnéticas solares y de su efecto sobre el comportamiento global. El anali-
sis de nuevos datos del SST correspondientes a campanas observacionales
mas recientes, seria propicio para recabar informacién acerca de la evolu-
cién de las propiedades de los BPs con el ciclo solar. Seria interesante
ademads estudiar la evolucion y el comportamiento de la FCS con diferen-
tes instrumentos, profundizando en el efecto producido por la resolucién
espacial. Sin duda, el desarrollo de las técnicas de deteccién es indispen-
sable para todo este tipo de anélisis.

Esta tesis ha sido orientada para preparar las técnicas de procesado que
se utilizan para tratar los datos proporcionados por IMaX (Imaging Mag-
netograph eXperiment). IMaX baso sus calibraciones en el método de algo-
ritmo de inversién de diversidad de fase (PD, Phase Diversity), el mismo
en el que se basan las técnicas de reconstruccion aplicadas a las imagenes
obtenidas del SST utilizadas en este trabajo. Los datos de IMaX, que
continuamente estan aportando nuevos resultados, podrian ser utilizados
mas especificamente para ampliar el estudio aqui realizado. Ademds, las
imagenes del segundo vuelo de Sunrise, programado para 2013, ofreceran
resultados relativos a una época distinta del ciclo solar, por lo que el anali-
sis de los datos proporcionaran informacién acerca de la variacion del ciclo.
Sin duda, el lanzamiento de SO/PHI (Solar Orbiter/Polarimetric and He-
lioseismic Imager), planeado en principio para 2017 y que tomara datos
a una distancia muy proxima al Sol y fuera de la ecliptica, contribuira al
estudio de las pequenas estructuras magnéticas y del comportamiento del
Sol.
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Tabla 1: Sumario de imégenes tomadas por SoHO utilizadas en la tesis. Para cada conjunto de imagenes se
muestran el instrumento con el que fueron tomadas, la fecha y hora, el procesado al que han sido sometidas,
la escala de la imagen, el FOV,;y y el capitulo en el que se analizan.

Fecha y IS FOVeyy

*
Datos Instrumento hora (UT) Procesado (" /pix)  ("x") Cap.
1 serie de imagenes

de la zona oeste MDI-SoHO 322238?1264630 Correccién LD 1.2 614.4x510.0 5

en Ni (\6768 A) o o

1 serie de magnetogramas 20.08.2002 3

de la zona oeste MDI-SoHO 16:22:30-16:46:30 Correcciéon LD 1.2 614.4x510.0 5

en Ni (6768 A) o o

1 serie de imdagenes 20.08.2002

de la zona este MDI-SoHO 16:55:30-17'19'30 Correccién LD 1.2 614.4x510.0 5

en Ni (\6768 A) o o

1 serie de magnetogramas 20.08.2002 -

de la zona este MDI-SoHO 16:55:30-17:19:30 Correcciéon LD 1.2 614.4x510.0 5

en Ni (A6768 A) o o

1 serie de imagenes 20.08.2002 -

del disco completo MDI-SoHO 19:12:00-20:48:00 Correccién LD 4 2048x2048 5

en Ni (A6768 A) o o

1 serie de magnetogramas 20.08.2002

del disco completo MDI-SoHO e Correccién LD 4 2048 x 2048 5

en Ni (\6768 A) 19:12:00-20:48:00

* Las imégenes utilizadas poseen la calibracién estandar de nivel 1 de MDI/SoHO
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Tabla 2: Sumario de imagenes tomadas por el SST utilizadas en la tesis. Para cada conjunto de imagenes se
muestran el instrumento con el que fueron tomadas, la fecha y hora, el procesado al que han sido sometidas,
la escala de la imagen, el FOV,sr vy el capitulo en el que se analizan.

Fecha y IS FOVeyy

.
Datos Instrumento hora (UT) Procesado (" Jpix)  ("x") Cap.
4 series de imagenes en

G-band (M305.6 A) SST 11.06.2005 MOMEBD 041 26.5x30.7 7

v G-cont(A\363.9 A) 09:45:22-11:04:22 con PD

2 series de imagenes en
G-band (M305.6 A) SST (1):;:[1)2:421(5]?59- s ggl\r/ngD 0.041  26.5x39.7 7
y G-cont(\4363.9 A) o -

8 series de imagenes en
G-band (A\4305.6 A) SST 8;(1)2(2)8?1603150 Ic\ggl\}ngD 0.0405 58.6x38.6 7
y G-cont(\4363.9 A) o o

2 series de imagenes en 29.09.2007

G-band (\4305.6 A) SST 08:47:46-09:46:07 MFBD 0-034 68.5x68.5 6,7
1 serie de magnetogramas en 29.09.2007 MOMFBD )

Fel (\6302.5 A) SST 08:39:45-09:46:10  con PD 0.0651 98.9x57.1 6

1 serie de imagenes en 29.09.2007

Ca I H (A3968.5 A) SST 09:04:01-09:05:01 MEFBD 0.034 08.5x68.5 6

* Previa aplicacién del cédigo, las imédgenes han sido corregidas de ff y dc. Después, han sido alineadas
para corregir la rotacién y desplazamientos del campo existentes entre ellas, se les ha aplicado de-stretching
para eliminar el efecto de la distorsién residual y han sido filtradas subsénicamente para eliminar las
perturbaciones en alta frecuencia temporal.
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Tabla 3: Sumario de iméagenes tomadas por Hinode utilizadas en la tesis. Para cada conjunto de imagenes
se muestran el instrumento con el que fueron tomadas, la fecha y hora, el procesado al que han sido sometidas,
la escala de la imagen, el FOV,y y el capitulo en el que se analizan.

Fecha y « IS FOVeyy
Datos Instrumento hora (UT) Procesado (" /pix)  ("x") Cap.
1 imagen en . 29.09.2007 .
Call H (A3968.5 A) SOT-Hinode 09:04:53 0.0545 19.2x74.1 6
1 imagen en . 29.09.2007
Mg T (\5172.7 A) SOT-Hinode 09:04:27 0.08 15.4x65.3 6

* Las imégenes utilizadas poseen la calibracién estdndar de nivel 1 de SOT /Hinode.
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Glosario de acronimos

DEFINICIONES GENERALES

dc Corriente de oscuridad (dark-current)

FD Disco completo (Full Disc)

ff Flat-field

FOV Campo de visién (Field-Of-View)

FWHM Anchura a media altura (Full Width at Half Maximum)

HR Alta resolucién (High Resolution)

IDL Interactive Data Language

IS Escala de la imagen (Image Scale)

LCP Polarizacién circular a izquierdas (Left Circular
Polarization)

LOS Linea de visién (Line-of-Sight)

LTE Equilibrio termodinamico local (Local
Thermodynamic Equilibrium)

MFBD Multi-Frame Blind Deconvolution

MOMFBD Multi-Object Multi-Frame Blind Deconvolution

MTF Funcién de transferencia de modulaciéon (Modulation
Transfer Function)

OTF Funcién de transferencia éptica (Optical
Transfer Function)

PD Diversidad de fase (Phase Diversity)

PSF Funcién de respuesta puntual (Point Spread Function)

RCP Polarizacién circular a derechas (Right Circular
Polarization)

SNR Relacién senal-ruido (Signal-to-Noise Ratio)

SSW SolarSoft (SolarSoftWare)

WB Banda ancha (Wide Band)
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Glosario de acrénimos

DEFINICIONES SOLARES

AR Regiones activas (Active Regions)

BP Punto brillante (Bright Point)

CLv Variacién centro-limbo (Centre-to-Limb Variation)

FCS Fraccién de superficie cubierta (Fraction of Covered
Surface)

GBP Punto brillante en G-band

G-cont G-continuum

IN InterNetwork

LD Oscurecimiento al limbo (Limb Darkening)

QS Sol en calma (Quiet Sun)

sms Pequenas estructuras magnéticas (small magnetic
structures)

TSI Irradiancia solar total (Total Solar Irradiance)

1 = cos 6

0 Angulo heliocéntrico

INSTRUMENTACION

AO Optica adaptativa (Adaptive Optics)

AOM  Espejo de 6ptica adaptativa (Adaptive Optics Mirror)

BS Divisor de haz (Beamsplitter)

CCD  Camara CCD (Dispositivo de carga acoplada,
Charge-Coupled Device)

COLL Colimador (Collimator)

cT Seguidor por correlacién (Correlation Tracker)
FL Lente de campo (Field Lens)
IF Filtro de interferencia (Interference Filter)

LCVR Retardador variable de cristal liquido (Liquid Cristal
Variable Retarder)

NF Filtro neutro (Neutral Filter)

SH Shack-Hartmann

WB Banda ancha (Wide Band)

WEFS  Sensor del frente de ondas (WaveFront Sensor)
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Glosario de acrénimos

TELESCOPIOS

Hinode
SOT
OTA
FPP
NFI
BFI
SP
EIS
XRT

SoHO
MDI /SOl

SST
SOUP
CRISP

Sunrise
IMaX

INSTITUCIONES

Solar Optical Telescope
Optical Telescope Assembly
Focal Plane Package
Narrowband Filter Imager
Broadband Filter Imager
Spectropolarimeter

EUV Imaging Spectrometer
X-Ray Telescope

Solar and Heliospheric Observatory
Michelson Doppler Image/Solar Oscillations
Investigation

Swedish Solar Telescope
Solar Optical Universal Polarimeter
CRisp Imaging SpectroPolarimeter

Imaging Magnetograph eXperiment

ESA European Space Agency

GACE Grupo de Astronomia y Ciencias del Espacio

IAC Instituto de Astrofisica de Canarias

ISP Institute for Solar Physics

LMSAL Lockheed Martin Solar and Astrophysics Laboratory
JAXA Japanese Aerospace Exploration Agency

NAOJ National Astronomical Observatory of Japan

NASA  National Aeronautics and Space Administration

uv Universidad de Valencia
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